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Astronomie neutrino a l'epoque des
satellites et des super-accelerateurs
Les neutrinos sont des particules elementaires qui ne subissent que l'interaction faible, parmi
les trois interactions decrites par le Modele Standard. Leur description theorique semble donc
e^tre facile. Neanmoins, le fait me^me qu'ils interagissent tres faiblement avec la matiere les
rend presque \indetectables". Ainsi, sans un ensemble susant de mesures experimentales, la
theorie est relativement impuissante, et les neutrinos font partie des particules les plus mal
connues.
Leur histoire commence en 1930 quand Pauli postule l'existence du neutrino electronique
pour resoudre le probleme du spectre en energie de la desintegration . En 1934, Fermi
developpe la theorie de l'interaction faible et incorpore la particule predite par Pauli mais
qui n'a toujours pas ete observee. La nouvelle particule sera enn mise en evidence en 1956
par Cowan, Reines et al., en utilisant le processus 
e
p ! e
+
n, avec des 
e
crees aupres d'un
reacteur nucleaire [1]. Six ans plus tard, le neutrino muonique est mis en evidence dans une
experience de Brookhaven [2]. En 1975, Perl et al. decouvrent le lepton  a SPEAR ; l'etude
de sa desintegration suggere l'existence du troisieme type de neutrino : le neutrino tauique [3].
Les trois saveurs de neutrinos sont bien incorporees dans le cadre du Modele Standard, qui
distribue les leptons dans trois familles : chaque lepton charge est associe a un neutrino. Par
contre, le Modele Standard laisse ouverte la question de la masse des neutrinos. Du point de
vue experimental, seules des limites sur leurs masses existent. Elles soulevent, pourtant, un
probleme de hierarchie pour le Modele Standard : les masses des neutrinos, si elles ne sont
pas nulles, sont beaucoup plus faibles que les masses des leptons charges correspondants. Par
consequence, dans la version minimale du Modele Standard, les neutrinos sont supposes de
masse nulle. Il n'y a pourtant aucune raison theorique, liee par exemple a la symetrie de jauge
du Modele Standard, d'imposer des masses nulles pour les neutrinos.
En juillet 1998, la collaboration SuperKamiokande [4] a annonce qu'elle disposait d'indica-
tions fermes sur l'existence d'oscillations entre, au moins, deux saveurs de neutrinos. L'existence
d'oscillations implique une masse non-nulle pour les neutrinos et cette annonce fu^t, en conse-
quence, la premiere preuve experimentale que le Modele Standard minimal, tel qu'il est concu
actuellement, doit e^tre revise ou, du moins, complete. De plus, masse des neutrinos et oscillation
entre les dierentes saveurs rapprochent le secteur leptonique du secteur des quarks ; le modele
theorique devient de plus en plus symetrique et ainsi de plus en plus esthetique.
Les masses ne sont pas les seules inconnues en ce qui concerne les neutrinos : intimement
reliee a leur maniere d'acquerir une masse, leur vraie nature | particules Dirac ou Majorana
1
| n'est pas connue non plus. Des phenomenes dierents seraient a attendre dans les deux
cas : la desintegration  sans emission de neutrinos serait une signature sans equivoque de leur
1
Les particules Majorana sont leurs propres antiparticules.
3
nature Majorana, tandis que des neutrinos Dirac pourraient avoir des moments magnetiques
dipolaires. Malheureusement, jusqu'a present, aucune des tentatives de mise en evidence de
ces signatures n'a pu conduire a des resultats positifs.
Neanmoins, me^me en ayant une connaissance partielle de la nature et des proprietes des
neutrinos, ils peuvent e^tre utilises pour \sonder" l'Univers, tant que les echelles ou les inconnues
predominent ne sont pas franchies. Pour conna^tre sa structure a \petite" echelle, le seul
moyen reste d'etudier l'Univers avec dierentes sondes, ou plus precisement de detecter les
dierents rayonnements cosmiques. Pour un detecteur terrestre de rayonnements cosmiques,
aussi bien la source des rayonnements que les cibles croisees par ces rayonnements restent
plus ou moins inconnues, contrairement a une cible ou a une source qui est etudiee dans un
laboratoire et qui est facilement contro^lable. D'ou l'importance, comme l'histoire deja tres riche
de l'astrophysique l'a demontree, de sonder l'Univers avec tous les rayonnements possibles et
sur des domaines d'energie aussi vastes que possibles [5].
L'astronomie en photons s'etend maintenant sur 18 ordres de grandeur, me^me si avant
1945 les seules observations disponibles etaient dans le visible. Apres la deuxieme guerre
mondiale, l'astronomie en radio est devenue possible. Une des origines du rayonnement radio
est le rayonnement de freinage des electrons ultra-relativistes qui spiralent dans des champs
magnetiques. Les observations en radio ont ainsi prouve l'existence de plasmas relativistes
dans l'Univers et ont sonde des phenomenes et environnements qui ne peuvent e^tre decrits
que dans le cadre de la relativite generale : les quasars (decouverts en 1960) et les pulsars
(1967), associes plus tard avec des etoiles a neutrons. Une autre decouverte fondamentale de
l'astronomie radio est l'existence du rayonnement fossile a 3 K par Penzias et Wilson, en 1965.
A cause de l'absorption dans l'atmosphere, les observations en rayonnement X ont du^
attendre l'arrivee des fusees, capables de monter assez haut dans l'atmosphere et d'y rester
assez longtemps. Une fois ces conditions techniques remplies, les observations ont montre
que le ciel en rayonnement X etait aussi riche que dans les autres longueurs d'onde. Les
premieres decouvertes, comme dans le cas des observations en radio, n'etaient pas predites par
les astrophysiciens. Les systemes binaires et le phenomene d'accretion ont ete observes pour la
premiere fois et des indications solides sur l'existence des trous noirs sont apparues aussito^t.
L'emission gamma du plan galactique a ete detectee pour la premiere fois en 1963 par le
satellite OSO II. Les annees 70 ont marque la decouverte des sursauts gamma. Actuellement,
une carte entiere du ciel est disponible gra^ce a l'observatoire CGRO (Compton Gamma Ray
Observatory) [6]. Des sources diuses en  sont presentes, comme des sources ponctuelles.
Pour quelques unes de ces sources, des emissions  avec des energies allant jusqu'a une dizaine
de TeV ont ete detectees par des telescopes terrestres [7].
Contrairement aux autres rayonnements, beaucoup de controverses existent actuellement
sur les sources du rayonnement  de haute energie. Il y a notamment deux scenarios concur-
rents qui pretendent, pour le premier, que les photons sont produits par la diusion Compton
inverse et le rayonnement de freinage des electrons (modele electromagnetique), et, pour le
second, que les photons sont le resultat de la desintegration de pions neutres, produits dans des
interactions de protons acceleres avec les protons de la matiere ou le rayonnement ambiants
4
(modele hadronique) :
p+ cible(p; )! 
0
+ 

+ X
# #
 



#
e




e


(1)
La discrimination des deux modeles est dicile a imaginer en disposant seulement des ob-
servations en . La detection des autres produits de l'interaction, decrits dans l'equation 1 |
les neutrinos |, prouverait d'une maniere denitive l'occurrence du modele hadronique.
En dehors d'une meilleure comprehension des sources deja observees en , les neutrinos
orent une opportunite unique pour l'observation de l'Univers lointain et de haute energie. En
eet, aucune des sondes de haute energie auxquelles nous pouvons penser n'arrive a parvenir
jusqu'a nous, a cause des interactions qu'elles subissent sur le trajet :
 Les photons sont absorbes a cause de leur interaction avec le fond dius infrarouge, le
rayonnement fossile a 3 K ou le rayonnement radio. Pour des energies de l'ordre du PeV,
leur parcours moyen ne depasse pas le diametre de notre Galaxie.
 Les protons etant des particules chargees, ils sont devies dans les champs magnetiques
galactiques et inter-galactiques qui, de plus, sont relativementmal connus [8]. Il n'y a qu'a
tres haute energie (au-dela d'environ 10
18
eV) qu'ils gardent l'information directionnelle
sur leur source, mais, pour ces energies, leur parcours moyen est aussi relativement court
a cause de leur interaction avec le rayonnement fossile (eet GZK [9]).
 Les neutrons, quant a eux, ont un temps de vie limite et seulement ceux qui possedent
des energies superieures a 10
18
eV peuvent nous parvenir, par exemple, ceux du centre
galactique.
En plus de permettre une \radiographie" de l'Univers, les neutrinos peuvent nous aider a
repondre a une autre question ouverte actuellement : la masse manquante de l'Univers.
La comprehension actuelle de l'Univers est fondee sur la theorie du Big Bang. Tout au-
rait commence avec une grande explosion, un Univers tres chaud qui, depuis, est en cours
d'expansion et de refroidissement. Il y a de nombreuses preuves qui soutiennent cette theorie :
la concordance entre la valeur de la constante de Hubble et l'a^ge de l'Univers (H
0
t
0
 1),
l'existence du rayonnement fossile a 3 K, la nucleosynthese. Dans ce cadre general si bien
verie, il y a pourtant des zones sombres, encore tres mal comprises. La plus importante est
peut-e^tre la densite d'energie de l'Univers, ou, d'une maniere equivalente, sa masse.
La densite d'energie est decrite par le parametre 
, deni par 
 =


c
, avec  la densite
moyenne et 
c
= 1; 88h
2
 10
 29
g cm
 3
, la densite critique et h la constante de Hubble
normalisee (H
0
= 100h km s
 1
Mpc
 1
). La theorie de l'ination predit | et les observa-
tions actuelles conrment | que 
 = 1. Des observations recentes de la vitesse d'expansion
des supernovae de type Ia [10] ont montre que l'expansion de l'Univers, au lieu de diminuer,
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s'accelere, ce qui implique que la contribution dominante a 
 provient de la densite d'energie
du vide (la fameuse constante cosmologique d'Einstein). Plus precisement,

 = 

m
+ 


;
avec la contribution de la matiere, 

m
= 0; 25  0; 1 et la contribution de l'energie du vide



= 0; 75 0; 1. La contribution de la matiere comprend non seulement la densite d'energie
des baryons, mais aussi la densite d'energie du rayonnement fossile a 3 K et des neutrinos
fossiles.
La nucleosynthese contraint la composante baryonique a un maximum de 0,1. Les neu-
trinos de masse non-nulle devraient contribuer pour au moins 0,03 [4], mais une contribution
trop importante poserait des problemes pour la formation de la structure a grande echelle de
l'Univers. Il reste donc une grande partie de la masse dont l'origine est inconnue, en dehors du
fait qu'elle n'est pas baryonique. Elle est nommee matiere noire.
Un autre argument pour l'existence de cette matiere noire vient des courbes de rotation
des galaxies spirales, qui ne peuvent pas e^tre comprises sans l'existence de halos sombres. La
formation des structures a grande echelle semble aussi e^tre favorisee par la presence de matiere
noire non-baryonique.
Des candidats pour cette matiere noire non-baryonique sont des particules massives qui
interagissent faiblement avec la matiere et, parmi eux, le favori est le neutralino, la particule
supersymetrique la plus legere.
Si les neutralinos existent et s'ils forment la matiere noire, il seraient pieges gravitationnelle-
ment au centre des objets lourds comme par exemple le Soleil ou la Terre. Les neutralinos sont
leurs propres antiparticules et si la concentration devient assez importante, ils commencent a
s'annihiler entre eux. Le resultat de ces processus | capture et annihilation | est un ux de
neutrinos provenant du centre de ces objets compacts. La detection de ce ux serait donc une
detection indirecte de la matiere noire.
Le neutralino est activement recherche avec les experiences aupres des accelerateurs. No-
tons pourtant que, me^me s'il y est decouvert, il faut encore prouver qu'il est la composante de
la matiere noire et la recherche indirecte garde tout son intere^t.
Les potentiels d'observation des neutrinos cosmiques sont nombreux et ils justient l'eort
soutenu de plusieurs collaborations pour la construction de telescopes a neutrinos. Deux
telescopes, de premiere generation, AMANDA et BAIKAL, fonctionnent deja et deux autres
sont en phase de R&D : ANTARES et NESTOR [11].
Ces telescopes ont des volumes eectifs tres grands, de l'ordre du km
3
, et sont optimises
pour la detection des neutrinos de tres haute energie. Le sujet de ce travail de these a con-
siste pourtant a caracteriser les performances de basse energie (ou par basse energie, pour un
telescope a neutrinos, nous comprenons des energies entre une dizaine de GeV et 500 GeV)
d'un telescope a neutrinos, tel qu'il est propose par la collaboration ANTARES.
La motivation principale de l'etude est liee a la possibilite d'etudier les oscillations des
neutrinos atmospheriques, mais elle est loin d'e^tre la seule. Les neutrinos crees par l'eventuelle
annihilation des neutralinos sont, eux aussi, de basse energie. Une troisieme motivation vient
de l'astronomie. La raison pour optimiser ces telescopes pour la detection de tres hautes
energies est l'existence du fond irreductible des neutrinos atmospheriques. Pour la detection
6
des neutrinos cosmiques dius, un seuil eleve en energie est le seul moyen pour contro^ler la
contamination du signal par des neutrinos atmospheriques. Par contre, dans des conditions
plus propices, par exemple dans les cas des sources ponctuelles de neutrinos et des neutrinos
des sursauts gamma, quand la direction ou la direction et le temps des signaux sont connus, le
seuil en energie peut e^tre notablement abaisse. Pour ce type de sources, les performances de
basse energie du detecteur sont aussi importantes.
Le premier chapitre de cette these est dedie aux neutrinos et au phenomene d'oscillations.
Nous avons essaye de schematiser le cadre theorique de l'acquisition de la masse des neutri-
nos et d'expliquer d'une maniere phenomenologique les oscillations. La revue des recherches
d'oscillations est loin d'e^tre complete, mais nous esperons qu'elle donne une idee de la richesse
du domaine et de l'activite experimentale febrile qui s'y developpe.
Avec la description generale des telescopes a neutrinos dans le chapitre 2 et l'introduction
de leurs principales caracteristiques, nous approchons le sujet de notre travail. Le detecteur
ANTARES, tel qu'il a ete propose par la collaboration en mai 1999, est decrit dans le chapitre
3. Pour caracteriser les performances du detecteur, des outils de simulation et de reconstruction
ont du^ e^tre developpes, ils sont detailles dans le me^me chapitre 3.
Enn, le chapitre 4 presente l'etude proprement dite, menee pour caracteriser les perfor-
mances de basse energie du detecteur, ainsi que les resultats obtenus. Ils seront appliques, dans
le chapitre 5, a l'etude des oscillations des neutrinos atmospheriques.
7
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Chapitre 1
Les neutrinos
1.1 Les neutrinos dans le Modele Standard
Le Modele Standard des interactions electrofaibles est base sur une symetrie de jauge SU(2)
L

U(1)
Y
, qui decrit ces interactions comme une combinaison de l'interaction d'isospin faible basee
sur SU(2)
L
et de l'interaction d'hypercharge faible basee sur U(1)
Y
.
Si l'interaction d'hypercharge est universelle (ce qui implique que toute particule a une
hypercharge faible), l'interaction d'isospin viole la parite droite-gauche et seules les composantes
des champs fermioniques de chiralite gauche la subissent. Les champs fermioniques sont donc
decomposes en des champs de chiralite droite (classies dans des singlets de SU(2)) et des
champs de chiralite gauche (classies dans des doublets de SU(2)) :
 

l
l
 
!
L
= (2; 1); l
 
R
= (1; 2);
 
u
d
!
L
=

2;
1
3

; u
R
=

1;
4
3

; d
R
=

1; 
2
3

Dans cette classication, la valeur en gras represente la charge d'isospin et la deuxieme valeur
l'hypercharge. Notons l'asymetrie de la classication precedente au niveau des leptons et des
quarks, determinee par l'absence des neutrinos de chiralite droite ; et ceci parce que, comme les
neutrinos sont neutres, les neutrinos de chiralite droite n'ont pas de charges SU(2)
L
U(1)
Y
.
Ils ne peuvent donc pas e^tre produits ou detectes par des interactions electrofaibles. Ils ne
peuvent e^tre mis en evidence que par des eets indirects, comme par exemple a cause de leur
masse.
Avant de discuter comment les neutrinos peuvent acquerir une masse dans le Modele Stan-
dard, observons que dans la classication precedente l'indice l correspond a une des trois familles
de leptons connus, et u et d a une des trois familles des quarks. La mesure du nombre de neu-
trinos legers au LEP en utilisant la largeur partielle invisible du boson Z [12] a montre qu'il
y a trois familles leptoniques et fait que maintenant l'existence du neutrino tau est consideree
comme \su^re", me^me s'il n'a pas ete detecte directement.
Le fait que le neutrino est une particule neutre le singularise parmi les autres fermions,
tous charges, auxquels il est pourtant intimement relie. L'absence d'un principe d'invariance
de jauge qui pourrait imposer une masse nulle du neutrino, comme dans le cas des photons,
laisse croire qu'il devrait e^tre massif, comme les autres fermions charges. Le probleme serait
alors de comprendre pourquoi sa masse est tellement petite par rapport aux masses de ces
fermions charges. Il existe actuellement un mecanisme generalement adopte dans la litterature,
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le mecanisme de \see-saw", qui ore une explication relativement naturelle de cette hierarchie
de masse et que nous allons detailler maintenant.
Normalement, le terme de masse pour les fermions s'ecrit
m = m(
L

R
+ 
R

L
) (terme Dirac)
Pour qu'il puisse appara^tre dans le cas des neutrinos il faut postuler l'existence d'un neutrino
de chiralite droite, comme dans le cas des leptons charges.
La situation est pourtant un peu plus compliquee, parce que dans le cas des particules
neutres, l'invariance de Lorentz permet l'apparition d'un deuxieme type de masse :
m = m(
c
L

L
+ 
L

c
L
) (terme Majorana)
Dans l'expression precedente, 
c
est le champ conjugue de charge. Les etats propres de masse
sont dans ce cas des particules Majorana (elles sont leurs propres antiparticules). Ce terme
de masse peut appara^tre me^me en absence du neutrino de chiralite droite. Par contre, si ce
neutrino existe, il peut acquerir, lui aussi, une masse Majorana. Une observation importante
est que ce type de terme de masse conduit a une violation du nombre leptonique.
Si on regarde donc seulement l'invariance de Lorentz, le lagrangien de masse le plus general
qui peut e^tre ecrit pour les neutrinos est une combinaison des masses Dirac et Majorana :
 L
M+D
= 
R
M
D

L
+
1
2


c
L
M
M
L

L
+ 
R
M
M
R

c
R

+ hc; (1.1)
ou M
D
est une matrice Dirac complexe 3  3 et M
M
L
et M
M
R
sont deux matrices complexes
Majorana de dimensions 3 3 pour les neutrinos de chiralite gauche et droite. Ici, les vecteurs

L
et 
R
representent les etats propres des interactions electrofaibles :

L
=
0
B
@

eL

L

L
1
C
A
; 
R
=
0
B
@

eR

R

R
1
C
A
Ce lagrangien peut e^tre ecrit aussi sous une forme plus compacte :
 L
M+D
=
1
2
(
c
L

R
)
 
M
M
L
(M
D
)
T
M
D
M
M
R
! 

L

c
R
!
+ h:c: (1.2)
et il peut e^tre diagonalise par une transformation unitaire U
T
MU ouM est la matrice complexe
qui appara^t dans l'equation 1.2 :
 L
M+D
=
1
2
m^ =
6
X
k=1
m
k

k

k
;
avec les champs  denis par  = U
y

L
+ U
T

c
R
. Il peut e^tre verie que les etats propres de
masse 
k
sont des champs Majorana.
Considerons maintenant pour illustration le cas d'une seule saveur. Dans ce cas, la matrice
M est une matrice 2 2
1
:
M =
 
m
M
L
m
D
m
D
m
M
R
!
1
En supposant l'invariance de CP dans le secteur leptonique, tous les elements de la matrice sont reels.
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Il est naturel de supposer que la masse Dirac m
D
est du me^me ordre de grandeur que la masse
du lepton charge associe ; supposons aussi que m
M
L
 m
D
 m
M
R
. Les masses sont les valeurs
propres de la matrice M ,
m
1
' m
M
R
; m
2
'





m
M
L
 
(m
D
)
2
m
M
R





Le neutrino gauche est essentiellement l'etat propre leger, tandis que le neutrino droit corres-
pond a l'etat propre lourd. Le spectre des leptons a donc une hierarchie naturelle, determinee
par l'existence d'une nouvelle echelle de masse, m
M
R
, associee avec le neutrino droit et indepen-
dante de l'echelle du groupe SU(2)
L
 U(1)
Y
. Le mecanisme est facilement generalisable a
trois generations. Des neutrinos \supplementaires", qui n'interagiraient pas avec la matiere,
nommes des neutrinos \steriles", pourraient aussi appara^tre.
Le mecanisme de \see-saw" est un mecanisme elegant qui explique la hierarchie de masse
dans le secteur leptonique mais qui n'explique pas la generation proprement dite des masses
et ne xe pas non plus l'echelle de la nouvelle physique associee avec les neutrinos droits.
Il y a actuellement beaucoup de theories sur les masses des neutrinos, mais nous sommes
loin d'arriver a un consensus. Ce qui est clair, par contre, c'est que dans le Modele Standard
minimal, avec un seul doublet de Higgs, il n'est pas possible de generer les trois types de masses
(deux Majorana, associees avec les deux chiralites et une Dirac), telles quelles sont apparues
dans le mecanisme de \see-saw". Une revue theorique sur les masses des neutrinos n'est pas
notre but. Des compilations excellentes sur le sujet existent dans la litterature [13, 14, 15].
Nous nous interessons par la suite aux consequences phenomenologiques des neutrinos massifs.
1.2 Limites directes sur les masses des neutrinos
Les masses des neutrinos ont ete activement recherchees mais nous ne disposons a l'heure
actuelle que de limites. Les dernieres evaluations de [16] pour les trois saveurs sont :
m

e
< 15 eV
m


< 0; 19 MeV
m


< 18; 2 MeV
La masse du neutrino electronique est mesuree a partir du spectre en energie de l'electron
emis dans la desintegration du tritium,
3
H !
3
He+ e
 
+ 
e
:
Une limite du me^me ordre de grandeur (m

e
< 23 eV) a aussi ete deduite de l'analyse des
neutrinos detectes en provenance de la supernova SN1987A.
La limite sur la masse du neutrino muonique vient de la desintegration

+
! 
+
+ 

;
tandis que la desintegration en mode hadronique du tau,

 
! h
 
+ 

;
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avec la composante hadronique consistant dans un certain nombre de pions, donne la limite
sur la masse du neutrino tauique.
Ces limites sont impressionnantes par leur precision, mais loin de prouver que les masses
sont nulles. Nous verrons que les oscillations des neutrinos permettent de prouver l'existence
des neutrinos massifs, me^me si leur masse ne pouvait jamais e^tre mesuree d'une facon directe.
1.3 Oscillation des neutrinos
L'oscillation des neutrinos est un phenomene quantique qui consiste dans un changement de
saveur d'un neutrino au cours du temps.
Les neutrinos sont produits et detectes comme des etats propres d'interaction, mais dans
le vide ils se propagent comme des etats propres de masse. Un etat propre d'interaction peut
e^tre ecrit comme
j
l
>=
n
X
k=1
U

lk
j
k
> (1.3)
Ici, les etats j
k
> sont les etats propres de masse et U la matrice unitaire de melange, l'analogue
de la matrice CKM dans le secteur des quarks. Chaque j
k
> est donc un neutrino de masse
m
k
et d'energie
E
k
=
q
p
2
+m
2
k
' p+
m
2
k
2p
(approximation valable pour les neutrinos relativistes)
Supposons que, a la production, l'etat d'un neutrino est decrit par l'equation 1.3. L'evolution en
temps des etats propres de masse est decrite par l'operateur d'evolution temporelle exp ( iH
0
t),
avec H
0
le hamiltonien d'une particule libre. Au temps t, l'etat du neutrino serait donc
j
l
>
t
=
n
X
k=1
U

lk
e
 iE
k
t
j
k
>
Il est clair que si les etats propres de masse se propagent dieremment, c'est-a-dire, si leurs
masses sont dierentes (en supposant qu'ils ont tous la me^me impulsion), l'etat de saveur du
neutrino a change. L'amplitude de la probabilite de transition entre deux saveurs l et  est
A(
l
! 

; t) =< 

j
l
>
t
=
n
X
k=1
U
k
e
 iE
k
t
U

lk
(1.4)
La probabilite de detecter la saveur  a la place de la saveur originale l est le carre de cette
amplitude.
Avant de particulariser cette probabilite dans le cas des oscillations entre deux saveurs,
remarquons que les probabilites de survie des neutrinos et antineutrinos sont les me^mes, mais
que les probabilites de transition des neutrinos et des antineutrinos ne sont les me^mes que si
le secteur leptonique est invariant par la transformation de CP [13].
Dans quelques situations particulieres, l'interaction des neutrinos avec la matiere ne peut
pas e^tre negligee et elle pourrait aecter les oscillations (des oscillations dans la matiere).
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C'est le cas des milieux denses, comme le soleil ou les supernovae
2
. Les neutrinos electroniques
peuvent interagir aussi par courant charge avec les electrons, contrairement aux autres saveurs
qui ne peuvent interagir que par courant neutre. Leur probabilite de changer de saveur peut
e^tre considerablement augmentee si la densite electronique est importante (eet MSW [17]).
Oscillation entre deux saveurs de neutrinos
En supposant qu'il n'y a que deux saveurs de neutrinos qui se melangent d'une maniere signi-
cative, la matrice de melange U s'ecrit :
U =
 
cos  e
i
sin 
 e
 i
sin  cos 
!
;
ou la phase e
i
dispara^t, bien su^r, si l'invariance de CP est respectee. La probabilite de
transition entre les deux saveurs devient
P(
l
! 

; L) = sin
2
2 sin
2
 
m
2
L
4E

!
= sin
2
2 sin
2
 
1; 27
m
2
(eV
2
)L(km)
E

(GeV)
!
; (1.5)
ou nous avons remplace le temps avec la distance de la generation des neutrinos au detecteur
et m
2
= m
2
2
 m
2
1
est la dierence de masse au carree entre les deux etats propres de masse
correspondants. L'equation 1.5 ne garde pas la memoire des phases liees a la violation de CP :
si seulement deux phases se melangent, des eets de violation de CP ne peuvent pas e^tre mis
en evidence a partir des oscillations des neutrinos.
Une variable utile du point de vue phenomenologique est la longueur d'oscillation, qui est
denie comme la distance necessaire pour un cycle d'oscillation :
L
osc
=
4E

m
2
Il est clair que, pour que l'oscillation entre les saveurs se manifeste, les etats propres de masse
ne doivent pas e^tre degeneres et les neutrinos doivent e^tre massifs. De plus, pour observer
ces oscillations, une experience doit disposer d'une distance entre la source des neutrinos et le
detecteur comparable avec la longueur d'oscillation L
osc
. En assurant un rapport L=E assez
grand, il est possible de sonder des dierences de masse au carree m
2
inmes.
La gure 1.1 montre la probabilite d'oscillation entre deux saveurs de l'equation 1.5, pour
un angle de melange maximal et en fonction de L=L
osc
. La ligne grisee represente la proba-
bilite d'oscillation telle qu'elle appara^t dans l'equation 1.5, tandis que la ligne noire est une
probabilite d'oscillation convoluee par une certaine resolution sur l'energie. Cette derniere
probabilite d'oscillation est ce qu'une experience mesure et il est clair que, pour des valeurs
L L
osc
, le phenomene d'oscillation se reduit a une diminution du ux d'un facteur 1 
sin
2
2
2
.
C'est precisement le cas des experiences qui recherchent des neutrinos cosmiques, comme nous
le verrons dans la section suivante.
Nous avons obtenu la probabilite d'oscillation de l'equation 1.5 dans l'hypothese ou seule-
ment deux saveurs se melangent, et elle n'est pas valable dans un cas plus general ou plusieurs
2
Dans ce cas, le hamiltonien d'une particule libre que nous avons utilise dans l'expression de l'operateur
d'evolution doit e^tre remplace avec le hamiltonien d'interaction.
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Figure 1.1 : Probabilite d'oscillation pour le melange entre deux saveurs avec un angle de
melange maximal, en fonction de L=L
osc
(en gris). La ligne noire represente la probabilite
precedente convoluee par une distribution gaussienne en energie, de valeur moyenneE et d'ecart
type  = E=10 [13].
saveurs participent aux oscillations. Il est pourtant interessant de noter que, me^me dans ce
cas plus general, l'equation 1.5 reste valable dans certains cas particuliers [18]. Considerons
par exemple que les trois etats propres de masse \legers" ont la hierarchie m
1
' m
2
 m
3
et le cas d'une experience de recherche des oscillations qui dispose d'un rapport L=E tel que
m
2
3
(L=E) ' 1, et par consequence m
2
1;2
(L=E) 1. Dans ce cas, l'equation 1.4 se simplie et
devient
A(
l
! 

) = U
l3
U

3
"
 1 + e
 i
m
2
3
L
2E
#
;
ou, pour obtenir l'expression precedente, nous avons utilise l'unitarite de la matrice U . La
probabilite d'oscillation devient :
P(
l
! 

; L) = 2jU
l3
U
3
j
2
sin
2
 
1; 27
m
2
3
(eV
2
)L(km)
E

(GeV)
!
;
qui a precisement la me^me forme fonctionnelle que l'equation 1.5, mais avec
p
2jU
l3
U
3
j a la
place de sin 2 et m
2
3
a la place de m
2
.
1.3.1 Situation experimentale
La recherche des oscillations des neutrinos a utilise pratiquement toutes les sources connues
de neutrinos : des neutrinos produits articiellement aupres des accelerateurs et des reacteurs,
ainsi que des neutrinos atmospheriques ou solaires. Dernierement, beaucoup de propositions
visent me^me l'utilisation de neutrinos plus exotiques, comme ceux qui seraient produits par
les noyaux actifs de galaxies. Le spectre en energie de ces neutrinos est grand et les longueurs
d'oscillation sondees s'etendent sur de nombreux ordres de grandeur (gure 1.2).
Independamment des sources de neutrinos, les experiences d'oscillations se classient en
deux grandes categories :
 des experiences de disparition, qui essaient de mettre en evidence la diminution d'un ux
de neutrinos en fonction de la distance de propagation.
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Figure 1.2 : Rapport L=E accessible aux dierentes experiences de recherche des oscillations
des neutrinos (schema approximatif).
 des experiences d'apparition, qui essaient de mettre en evidence l'apparition d'une nou-
velle saveur de neutrinos dans un faisceau qui ne la contient pas a sa creation.
La detection des neutrinos est tres dicile et les experiences d'apparition sont generalement
considerees comme plus \su^res" que les experiences de disparition, pour lesquelles les ux
d'origine sont assez dicilement contro^lables. De plus, l'information apportee par un signal
positif dans une experience d'apparition n'est absolument pas la me^me que celle apportee par un
signal dans une experience de disparition. Dans le premier cas, l'experience prouve l'oscillation
entre deux saveurs precises (
l
! 
l
0
), tandis que, dans le deuxieme cas, elle prouve seulement
que la saveur originelle oscille (
l
! 
x
). Seuls des eets de deuxieme ordre peuvent aider
a discerner entre les dierents scenarios d'oscillation. Un troisieme aspect est que, comme
la probabilite de disparition des neutrinos et des antineutrinos est identique, une experience
de disparition ne peut pas e^tre sensible a des eets de violation de CP dans le secteur lep-
tonique. Malheureusement, les experiences d'apparition sont beaucoup plus diciles a realiser.
Generalement, les neutrinos sont mis en evidence par les leptons qu'ils produisent lors de leur
interaction par courant charge, or pour la creation des saveurs lourdes, notamment le tau, le
seuil est relativement important. Pour pouvoir faire des experiences d'apparition et sonder des
valeurs tres basses de m
2
, il est donc necessaire de disposer de distances appreciables entre
la source de neutrinos et le detecteur (des experiences \long baseline").
Les neutrinos solaires
Les premiers signaux positifs sont arrives des mesures du ux des neutrinos solaires. Home-
stake [19], Gallex [20], Sage [21] et Kamiokande [22] ont tous mesure un ux des neutrinos
solaires egal a environ la moitie du ux predit (gure 1.3).
Les neutrinos solaires sont des neutrinos de basse energie (inferieure a 20 MeV) et leur
detection n'est pas facile. Cependant, les cinq experiences utilisent trois techniques experi-
mentales dierentes et la probabilite que l'eet soit du^ a une erreur systematique de detection
est tres faible. Des modications dans les parametres du modele solaire ne semblent pas, non
plus, pouvoir reconcilier les predictions theoriques et les mesures [24]. Les donnees peuvent par
contre e^tre ajustees dans l'hypothese d'oscillation des neutrinos electroniques.
Les experiences de detection des neutrinos solaires sont des experiences de disparition
et le nombre de parametres libres pour l'analyse d'oscillation est important, les neutrinos
electroniques pouvant osciller vers une autre saveur active ou bien vers des neutrinos steriles.
De plus, la densite de la matiere au cur du soleil est assez importante pour induire des eets
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Figure 1.3 : Fraction du ux predit pour les neutrinos solaires, mesuree par les experiences
Homestake, Gallex, Sage, Kamiokande et SuperKamiokande [23].
resonants sur les oscillations (eet MSW). Les regions permises dans l'espace des parametres
d'oscillation sont presentees dans la gure 1.4 en fonction du scenario d'oscillation suppose [24].
SSM - Bahcall and Pisonneault 1998
Oscillations dans la matière
neutrino stérile
Oscillations dans le videOscillations dans la matière
SSM - Bahcall and Pisonneault 1998 SSM - Bahcall and Pisonneault 1998
Figure 1.4 : Regions permises des parametres pour les oscillations des neutrinos solaires [24]. A
gauche : solution pour l'oscillationdans la matiere et en supposant 
e
! 
s
; au milieu : solution
pour l'oscillation dans la matiere 
e
! 
x
. La solution a grand angle de melange n'est pas
compatible avec la distribution de l'angle zenithal des neutrinos mesuree par SuperKamiokande.
A droite : solutions pour l'oscillation dans le vide.
La nouvelle generation d'experiences sur les neutrinos solaires, representee par SNO [25] et
Borexino [26], devrait lever la degenerescence des solutions par la mesure des interactions par
courant neutre des neutrinos (SNO) et en descendant le seuil de detection (Borexino).
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Les neutrinos atmospheriques
Une autre source \naturelle" de neutrinos est constituee par l'atmosphere terrestre.
Le rayonnement cosmique interagit avec les noy-
cosΘ
zénith
θ
L = 20 km
L = 10000 km
L = 500 km
Θ = -0.8cos
 = 0.8
Θcos  = 0
atmosphère
Détecteur
rayonnement cosmique
neutrino
Figure 1.5 : Image schematique du po-
sitionnement d'un detecteur de neutri-
nos atmospheriques et de la longueur
de vol de ces neutrinos.
aux atmospheriques et produit des mesons, qui, a leur
tour, se desintegrent et engendrent des neutrinos. Le
spectre de ces neutrinos est large | de neutrinos de
l'ordre du MeV jusqu'au TeV | et une experience
dediee a leur detection peut benecier aussi d'une dis-
tance de vol qui varie entre une dizaine de kilometres
et le diametre de la Terre (gure 1.5).
Les incertitudes theoriques liees a la modelisation
du ux de ces neutrinos sont trop importantes pour
pouvoir utiliser les experiences de detection des neu-
trinos atmospheriques juste comme des experiences
de disparition. De plus, les neutrinos electroniques
ainsi que les neutrinos muoniques sont presents et les
seules experiences d'apparition qui peuvent e^tre en-
visagees sont les experiences de detection des neutri-
nos tauiques [27], a priori tres diciles a realiser.
Par contre, ces neutrinos atmospheriques ont des
caracteristiques qui sont beaucoup moins aectees par
des incertitudes de modelisation :
 le rapport des neutrinos muoniques et electroniques, (

+ 

)=(
e
+ 
e
) peut e^tre calcule
avec une bonne precision. Il est d'environ 2 pour des neutrinos avec une energie inferieure
au GeV et baisse avec l'energie au-dela, a cause du fait que les muons produits dans
l'atmosphere commencent a arriver au sol (ou ils sont absorbes) et ne se desintegrent
plus.
 en dehors des eets lies au champ magnetique terrestre, les ux presentent une symetrie
haut-bas. En eet, le nombre de neutrinos produits depend du developpement des gerbes
primaires, qui est determine par la densite de la colonne d'air que les primaires traversent
et symetrique par rapport au plan horizontal.
Ce sont precisement ces caracteristiques des neutrinos atmospheriques que les oscillations
peuvent changer. Des oscillations entre les neutrinos electroniques et muoniques ou juste une
disparition d'une des saveurs changeront le rapport (

+ 

)=(
e
+ 
e
). Les neutrinos descen-
dants ne sont pas a priori aectes par les oscillations a cause de la courte distance de vol, tandis
que la probabilite d'oscillation des neutrinos ascendants peut e^tre importante et, dans ce cas,
une asymetrie haut-bas serait creee.
Les detecteurs de premiere generation, NUSEX [28], Frejus [29], Soudan [30], IMB [31] et
Kamiokande, ont mesure le rapport des saveurs et leurs resultats etaient compatibles entre eux
et compatibles avec une disparition des neutrinos muoniques. Plus precisement, ce que chaque
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experience mesure est le rapport
R =

N

N
e

mes

N

N
e

MC
ou

N

N
e

MC
est le rapport attendu. La valeur mesuree est autour de 0,6 pluto^t que 1 (gure 1.6).
SuperKamiokande [32] conrme cet eet et trouve aussi que la suppression n'est pas constante
en fonction du zenith des traces, mais qu'elle est beaucoup plus accentuee pour des traces
ascendantes verticales. Ceci correspond tout a fait a l'empreinte des oscillations, mais l'eet
n'est pas assez important du point de vue statistique pour tirer des conclusions fermes. De plus,
me^me si les experiences qui mesurent R utilisent des techniques dierentes (il s'agit de trois
detecteurs

Cerenkov et de calorimetres avec des systemes d'identication des particules), elles
pourraient avoir des biais systematiques communs a cause des modelisations. L'incertitude la
plus importante sur R provient en eet du calcul du rapport de ux 

=
e
(environ 5%) et,
ensuite, du calcul des sections ecaces par courant charge et par courant neutre des neutrinos
(environ 3,5%). Des problemes de discrimination entre les muons et les electrons pourraient
aussi aecter le resultat.
Détecteur
IMB
Kamiokande
Super-Kamiokande
NUSEX
Frejus
Soudan-2
masse (kt) kt-yr événements (νµ/νe)DATA/(νµ/νe)MC
7.7 935 sub-GeV
2.1 72 multi-GeV
0.88 eau 7.7 482 sub-GeV
8.2
6.0 233 multi-GeV
22.5 eau 25.5 1883 sub-GeV
25.5 624 multi-GeV
0.15 fer 0.74 50
0.9 fer 1.56 200
0.963 fer 3.9 246
0 0.5 1
3.3 eau
Figure 1.6 : Rapport R mesure par les experiences de detection des neutrinos atmospheriques.
En juin 1998, SuperKamiokande a annonce un eet qui, a priori, est beaucoup moins aecte
par des erreurs systematiques que la suppression totale des neutrinos muoniques par rapport
aux neutrinos electroniques : une distorsion du spectre zenithal des neutrinos muoniques.
L'asymetrie haut-bas du ux peut e^tre caracterisee par le coecient A = (U  D)=(U+D),
ou U est le nombre d'evenements ascendants ( 1 < cos  <  0; 2) et D est le nombre
d'evenements descendants (0; 2 < cos  < 1). Pour des evenements avec une energie superieure
au GeV, nous avons vu que l'asymetrie devrait e^tre nulle, independamment de la modelisation
du ux. C'est precisement le cas pour les neutrinos electroniques, mais les neutrinos muoniques
montrent une asymetrie qui augmente avec leur energie (gure 1.7). En regardant les ux atten-
dus des neutrinos electroniques et muoniques en fonction de la variable d'oscillation L=E, nous
remarquons aussi que, si le ux des neutrinos electroniques est en accord avec les modelisations,
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le ux des neutrinos muoniques enregistre une suppression importante et dependante de L=E
(gure 1.8). Il s'agit d'une forte indication en faveur des oscillations des neutrinos muoniques.
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Figure 1.7 : Coecient d'asymetrie du ux A, en
fonction de l'impulsion des electrons et des muons.
Les evenements partiellement contenus ont une
energie moyenne du neutrino estimee a 15 GeV. Les
regions hachurees representent les distributions at-
tendues en absence d'oscillations, en considerant les
erreurs statistiques et systematiques [4].
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Figure 1.8 : Rapport du nombre
d'evenements contenus enregistres et du
nombre d'evenements attendus en ab-
sence d'oscillations, en fonction de L=E
reconstruit [4].
L'analyse des donnees de SuperKamiokande dans l'hypothese des oscillations entre deux
saveurs favorise les oscillations 

! 

, avec le jeu le plus probable des parametres m
2
=
3; 5 10
 3
eV
2
, sin
2
 = 1 [33]. L'hypothese des oscillations 

! 
s
ne peut pas e^tre rejetee,
me^me si elle est moins probable que la premiere. Par contre, les donnees ne sont pas compatibles
avec des oscillations 

! 
e
et avec d'autres scenarios, comme la desintegration des neutrinos
ou des interactions des neutrinos avec la matiere qui violeraient la conservation de la saveur [34,
35]. La gure 1.9, a gauche, presente les regions favorisees pour les parametres d'oscillation
dans les deux scenarios, 

! 

et 

! 
s
, tandis que a droite, les regions favorisees a 90%
de degre de conance sont presentees pour des dierentes analyses faites par la collaboration
SuperKamiokande (en utilisant seulement les evenements contenus, tous les evenements, etc)
dans le scenario d'oscillation 

! 

.
Les experiences aupres des reacteurs
Les antineutrinos electroniques produits aupres des reacteurs nucleaires ont une energie moyenne
d'environ 3 MeV et ils sont donc ideaux pour sonder les basses valeurs de m
2
. Les experiences
qui les detectent sont des experiences de disparition : elles disposent un detecteur proche du
reacteur pour mesurer le ux initial et un detecteur a grand distance (1 km pour Chooz [36]).
20 Chapitre 1. Les neutrinos
-4 10
-4
-3 10
-3
10-2
-2
-1 10
-1
1
0 0.2 0.4 0.6 0.8 1
sin sin2 22 2θ θ
∆
∆m
m
2
2  
(eV
 
(eV
2
2 )
)
νν µµ  -  - ν ντ sterile
68% CL
90% CL
99% CL
(2)
(4)
(1)
(3)
(5)
10
1
10
0.6
10
10
10.4 10.80.8
Figure 1.9 : Gauche : regions permises dans l'espace des parametres d'oscillation, dans
l'hypothese 

! 

et 

! 
s
[33]. A droite, les regions permises a 90% de degre de conance
pour l'oscillation 

! 

, telles quelles resultent de : l'analyse des evenements contenus de
SuperKamiokande (1) et Kamiokande (2) ; l'analyse des evenements partiellement contenus
de SuperKamiokande (3) et Kamiokande (4) ; le rapport des muons contenus et non-contenus
dans SuperKamiokande (5).
La gure 1.10 montre que la derniere generation de ces experiences, Chooz et Palo Verde [37],
sonde des valeurs relativement basses pour m
2
, mais loin des valeurs preferees par les neutri-
nos solaires. Une autre experience, Kamland [37], qui disposera d'une distance entre le reacteur
et le detecteur de 100 km est actuellement en construction au Japon. Elle sera la premiere
experience qui va tester une des regions possibles pour les oscillations des neutrinos solaires.
Les experiences aupres des accelerateurs
En ce qui concerne les experiences aupres des accelerateurs, les deux categories, d'apparition
et de disparition sont representees.
Au CERN, deux experiences d'apparition, NOMAD [38] et CHORUS [39], ont cherche des
oscillations 

! 

. L'energie moyenne des neutrinos etant de 25 GeV et leur distance de
vol de la production au detecteur d'environ 800 m, les experiences ont ete sensibles surtout a
des petits angles de melange et a des valeurs relativement hautes de la dierence de masse au
carree. La region des parametres d'oscillation qu'elles ont exclue est presentee sur la gure 1.11.
Un signal positif d'oscillations provient d'une experience, toujours d'apparition, LSND [40],
qui recherche les oscillations dans le canal 

! 
e
. Il s'agit pourtant d'un des signaux positifs
les plus controverses, parce qu'une deuxieme experience, KARMEN [41], en utilisant le me^me
type de faisceau de neutrinos (avec des energies jusqu'a 52 MeV), mais disposant d'une distance
de vol pour les neutrinos legerement plus courte (18 m contre 30 m pour LSND) n'a pas
reproduit le signal de LSND. Une analyse recente [42] des donnees des deux experiences a
conduit a la region permise des parametres d'oscillation representee sur la gure 1.12.
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Figure 1.11 : Limites sur les oscillations
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
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Figure 1.12 : Region permise a 90% (gris fonce) et 95% (gris) de degre de conance pour les
experiences LSND et KARMEN combinees. Les resultats individuels apparaissent aussi | la
limite a 90% de KARMEN (K), la region probable au me^me degre de conance de LSND (L).
Les limites a 90% de NOMAD (N) et Bugey [43] (B) sont aussi representees.
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Chapitre 2
Telescopes a neutrinos
Les caracteristiques des detecteurs sont determinees par la physique a laquelle ils sont destines
et c'est pourquoi nous debutons cette section avec une presentation tres succincte des ux
attendus de neutrinos. La section 2.1 est dediee aux principes de detection des neutrinos de
haute energie et aux details lies a l'interaction des neutrinos avec la matiere, la propagation
des muons, la lumiere

Cerenkov. Enn, dans la section 2.2 nous presenterons les principales
caracteristiques des telescopes a neutrinos.
La source principale des neutrinos, qu'ils soient atmospheriques ou cosmiques, est la desin-
tegration des pions charges produits lors des interactions de protons acceleres avec la matiere ou
la radiation (equation 1). Les rayons cosmiques interagissent non seulement avec l'atmosphere
terrestre, mais aussi, par exemple, avec l'atmosphere solaire et le gaz interstellaire de notre
galaxie. Le resultat de ces interactions est un ux de neutrinos dont l'existence est su^re, me^me
si l'amplitude reste mal contrainte a cause de la mauvaise connaissance des cibles.
Pour produire les neutrinos, il faut disposer de protons relativistes : tous les accelerateurs
potentiels de protons sont ainsi des sources de neutrinos. Les favoris sont les objets caracterises
par un ux d'accretion (comme par exemple les noyaux actifs de galaxie ou certains systemes
binaires) ou les generateurs d'une onde de choc (comme les explosions de supernovae ou les
sursauts gamma).
Les ux predits pour ces neutrinos dependent des ux incidents de protons et de leur
spectre en energie, ainsi que de la densite des cibles. Il existe cependant des caracteristiques
globales de ces ux, dictees par les processus me^mes d'interaction pp ou p. Par exemple, le
rapport des ux de dierentes saveurs : nous nous attendons a ce que le ux de neutrinos
electroniques soit environ la moitie du ux de neutrinos muoniques. Les neutrinos tauiques
ne peuvent e^tre produits que si les protons sont tres energetiques, par exemple a partir de
la creation de paires de quarks b

b, suivie de leur desintegration leptonique. Me^me dans ce
canal, la production des neutrinos tauiques est environ quatre fois plus faible que la production
des deux autres saveurs. Leur ux est donc inme et ils peuvent e^tre completement negliges.
Cependant, si les neutrinos muoniques oscillent vers des neutrinos tauiques avec un angle de
melangemaximal, comme indique par SuperKamiokande, la situation change dramatiquement :
le ux des neutrinos tauiques serait egal dans ce cas au ux des neutrinos muoniques et egal a
la moitie du ux predit pour ces derniers en absence d'oscillations.
En dehors des neutrinos produits par la cha^ne des reactions decrites dans l'equation 1, il y a
principalement quatre autres sources de neutrinos : les neutrinos produits lors des annihilations
des neutralinos, les neutrinos des defauts topologiques, les neutrinos fossiles cosmologiques et
les neutrinos produits dans les explosions des supernovae de type II [44].
Les neutrinos fossiles sont de tres basse energie (meV) et seuls des detecteurs sur des satel-
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lites pourraient envisager leur detection. Le mecanisme principal de production des neutrinos
lors des explosions de supernovae de type II est e
+
e
 
! . Les trois saveurs sont pro-
duites quasiment democratiquement, avec un nombre de neutrinos electroniques legerement
plus grand que les autres saveurs, qui sont, quant a eux, plus energetiques. L'energie de ces
neutrinos ne depasse pas une dizaine de MeV et ils sont par consequence diciles a detecter
dans les telescopes a neutrinos.
Les neutrinos produits par l'annihilation des neutralinos gardent commeenergie, en moyenne,
la moitie de la masse du neutralino [45]. Les masses considerees pour ces particules varient
entre une dizaine de GeV et quelques TeV et les neutrinos qu'ils engendrent sont, eux aussi,
de basse energie, mais tout a fait detectables par les telescopes a neutrinos, comme nous le
verrons dans le chapitre 4.
Les defauts topologiques, comme par exemple les monopo^les magnetiques ou les cordes
cosmiques, ont pu e^tre formes par la brisure de symetrie lors des transitions de phase au
debut de la formation de l'Univers. La plupart de leur energie, liberee par annihilation ou
eondrement gravitationnel, nirait sous la forme d'ondes gravitationnelles et de neutrinos.
Les ux predits sont relativement faibles et dependent beaucoup des parametres des modeles.
Une illustration de quelques predictions de ux de neutrinos est visible sur la gure 2.1.
Les neutrinos cosmiques ne commencent a dominer les neutrinos atmospheriques qu'a partir
d'energies relativement elevees, dependantes des sources et des modeles. Neanmoins, les in-
certitudes sur les predictions sont tres grandes : les experiences de detection des neutrinos
cosmiques sont vraiment des experiences exploratoires.
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Figure 2.1 : Flux predits de neutrinos. A gauche : les neutrinos atmospheriques [109, 115],
solaires [46] et du centre galactique [47] et deux modelisations du ux des neutrinos produits
par l'interaction du rayonnement cosmique avec le rayonnement fossile [48]. A droite : le
ux dius des neutrinos accompagnant les sursauts gamma [49], deux modelisations pour les
neutrinos produits par les noyaux actifs de galaxie [50] et deux pour ceux provenant des defauts
topologiques [51].
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2.1 La detection des neutrinos de haute energie
L'intere^t general qui se porte pluto^t sur les neutrinos muoniques est justie par leur observa-
bilite, et pas seulement par les ux predits.
Le principe de detection des telescopes a neutrinos est la mise en evidence des produits
d'interaction des neutrinos avec la matiere terrestre. Ces produits d'interaction sont genera-
lement des gerbes hadroniques accompagnees (pour les interactions par courant charge) ou non
(pour les interactions par courant neutre) d'un lepton charge. Ce lepton est relativiste et emet
de la lumiere

Cerenkov en se propageant dans un milieu transparent, tout comme la gerbe
hadronique. L'ensemble est donc detectable avec un reseau tridimensionnel de photomultipli-
cateurs. Malheureusement, seul le lepton garde susamment l'information directionnelle du
neutrino parent et, comme la principale motivation des telescopes a neutrinos est l'astronomie,
les seuls processus utilisables sont les interactions par courant charge.
électronique
événement
non-contenu
événement contenu
Deux topologies
neutrino muonique neutrino tauique
topologie
topologie
neutrino 
Figure 2.2 : Dierentes topologies d'evenement qui peuvent appara^tre dans le detecteur.
La prise en compte des temps de vie et/ou des parcours moyens des produits d'interaction
dans le milieu de detection conduit a plusieurs topologies possibles dans le detecteur (gure 2.2).
Les gerbes electromagnetiques et hadroniques ont une extension spatiale reduite, de l'ordre
de 2 log(E=1GeV) + 2 (exprimee en metres) et 1; 5 log(E=1GeV) + 2; 5 (m). Dans le cas du
lepton tau, son temps de vie etant tres court, il parcourt en moyenne 5  10
 5
E=1GeV (m)
avant de se desintegrer. Seul le muon parcourt des grandes distances (section 2.1.3). Or,
les ux attendus de neutrinos etant faibles et leur probabilite d'interaction tres reduite, les
detecteurs doivent disposer d'un tres grand volume instrumente. Pour des raisons de cou^t leur
echantillonnage sera mauvais, d'une dizaine de metres dans le meilleur des cas. Il est clair que,
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dans ces conditions, les interactions des neutrinos electroniques et tauiques vont appara^tre
comme ponctuelles a l'echelle du detecteur, sauf dans le cas de tres haute energie (au dela
du PeV), et que leur direction sera dicilement reconstructible, contrairement aux neutrinos
muoniques. De plus, me^me des muons produits en dehors du volume instrumente et loin de
celui-ci sont detectes et permettent la reconstruction des neutrinos parents (evenements non
contenus). Le detecteur benecie ainsi d'un volume eectif qui excede par plusieurs ordres de
grandeur le volume instrumente. Ce sont donc des bonnes raisons pour la focalisation generale
| et ce travail ne fait pas exception | sur les neutrinos muoniques. Precisons pourtant que,
me^me si elle est plus dicile, la detection des autres saveurs est possible et elle est activement
etudiee [52, 53, 54, 55].
Detaillons maintenant des aspects importants de la detection des neutrinos muoniques :
leurs interactions avec la matiere, la propagation des muons, la lumiere

Cerenkov. Ils nous
permettront d'estimer les taux d'evenements attendus dans un telescope generique a neutrinos
et de comprendre ses principales caracteristiques.
2.1.1 Interactions des neutrinos avec la matiere
Les interactions profondement inelastiques des neutrinos peuvent se produire par courant charge
(CC) ou neutre (NC) :
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est le carre de la quadri-impulsion transferee entre le neutrino et le muon, m
N
et
M
W
,M
Z
sont les masses du nucleon cible et des bosons W et Z, G
F
est la constante de Fermi,
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Figure 2.3 : A gauche : section ecace pour l'interaction des neutrinos avec un noyau
isoscalaire, par courant charge (trait continu) et par courant neutre (tirets) . A droite : rap-
port entre la section ecace des antineutrinos et neutrinos pour les interactions par courant
charge (trait continu) ou courant neutre (tirets) [56]. A basse energie, la contribution dom-
inante provient des quarks de valence et explique la grande dierence entre les neutrinos et
les antineutrinos, tandis qu'a haute energie seuls les quarks de la mer comptent et les deux
(particules et antiparticules) sont equivalents. La parametrisation des fonctions de structure
utilisee est CTEQ4-DIS.

w
l'angle faible et q
v
(q
m
) sont les fonctions de distribution des dierents quarks de valence
(de la mer) du proton.
Les deux sections ecaces ont des comportements tres similaires. Prenons par exemple
l'interaction par courant charge : la presence du propagateurW , dans l'expression de la section
ecace, explique son comportement dierent dans les limites de basse (E

 M
2
W
=2m
N
'
3 TeV) et haute energie (gure 2.3). Dans le premier cas, l'interaction est quasi-ponctuelle et
la section ecace cro^t lineairement avec l'energie :

CC
N
' 0; 7  10
 38
E

(GeV)
Pour des energies au-dela du TeV, les eets du propagateur deviennent importants, notamment
en augmentant la contribution des valeurs de x d'autant plus basses que l'energie du neutrino
est grande. Cette domination des basses valeurs de x est a l'origine de la plus importante
incertitude theorique sur la section ecace : l'extrapolation des fonctions de structure a petit
x [56] (gure 2.4). Notons que toutes les autres incertitudes sont negligeables par rapport a
celle-ci : des corrections radiatives pour ce processus ont ete evaluees [58] et leur contribution
ne depasse pas 0,5% de la section ecace totale. Bien su^r, l'apparition d'une nouvelle physique
aurait un eet sur les valeurs des sections ecaces [59].
Les deux types d'interaction doivent e^tre consideres attentivement dans un telescope a
neutrinos. Le premier, par courant charge, determine le taux d'evenements attendus, tandis
que le deuxieme, par courant neutre, deforme le spectre des neutrinos de haute energie, a la
suite de leurs interactions avec la Terre. Les interactions par courant neutre constituent aussi
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Figure 2.4 : Rapport des sections ecaces de l'interaction par courant charge calculees avec les
parametrisations des fonctions de structure CTEQ4-DIS et CTEQ3-DIS [60]. Les distributions
des quarks de la mer sont moins singulieres dans CTEQ4-DIS a petit x par rapport a celles de
CTEQ3-DIS, ce qui implique une section ecace plus faible a haute energie [56].
un bruit de fond dangereux pour la detection des neutrinos electroniques.
En plus des interactions profondement inelastiques, les neutrinos de basse energie (inferieure
a 20 GeV) subissent aussi des interactions quasi-elastiques et resonantes comme :


(

) + n(p) ! 
 
(
+
) + p(n)


(

) + p(n) ! 
 
(
+
) + 
++
(
 
)
Leur section ecace (gure 2.5) est completement negligeable par rapport a la section ecace
inelastique au-dela de 20 GeV, mais ils produisent environ 30% des muons avec une energie
inferieure a 10 GeV.
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Figure 2.5 : Section ecace des interactions quasi-elastiques et resonantes des neutrinos et des
antineutrinos.
La detection des neutrinos repose sur leur bonne correlation avec les muons qu'ils engen-
drent. Non seulement au niveau de la direction (gure 2.6), mais aussi de l'energie (gure 2.7).
Le boost relativiste (p=m) implique que l'angle de generation du muon diminue avec l'energie
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du neutrino et que le transfert moyen d'energie du neutrino vers le muon cro^t aussi avec
cette energie. Cette correlation depend, bien su^r, des limites cinematiques qui sont imposees
sur l'energie du muon. Si, par exemple, nous considerons tous les evenements pour lesquels
le muon est engendre avec une energie superieure a 10 GeV, l'angle moyen de generation du
muon peut e^tre parametre comme 30

=
p
E

(GeV) en dessous du TeV et 0; 75

=
p
E

(TeV) au-dela.
Dans les me^mes conditions, le muon emporte en moyenne 50% (60%) de l'energie du neutrino
(antineutrino) parent de 100 GeV et, a 1 PeV, la fraction d'energie emportee augmente a 70%.
Des angles de generation aussi petits qualient pleinement la methode pour l'astronomie
et la bonne correlation en energie permet d'esperer non seulement une bonne resolution sur la
direction des neutrinos, mais aussi une bonne reconstruction de leur spectre.
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2.1.2 La lumiere

Cerenkov et les proprietes optiques du milieu de detection
Les muons consideres (E

10 GeV) sont ultrarelativistes ( > 90) et au-dela du seuil
d'emission de la lumiere

Cerenkov dans l'eau,
E
seuil
=
m
q
1 
1
n
2
' 160 MeV;
ou n est l'indice de refraction de l'eau. Leur passage dans un milieu transparent sera donc
accompagne par l'emission de la lumiere

Cerenkov. L'ouverture du co^ne sur lequel cette lumiere
est emise est de 
C
= arccos
1
n
, d'environ 42

pour la propagation dans l'eau. Les photons
sont emis surtout a petite longueur d'onde :
d
2
N
dxd
=
2

2

1 
1

2
n
2
()

;
ce qui impliquerait que les detecteurs de lumiere doivent e^tre ecaces surtout a petites longueurs
d'onde. Malheureusement, les photomultiplicateurs ne commencent a avoir une bonne ecacite
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de detection de la lumiere qu'a partir d'environ 350 nm (gure 2.8), ce qui limite, a priori,
l'ecacite globale des detecteurs. En realite, le probleme est un peu plus complexe parce
qu'avant d'arriver sur les photomultiplicateurs les photons se propagent dans un milieu trans-
parent et leur spectre est deforme par l'attenuation dans ce milieu (gure 2.9). Notamment,
dans le cas de l'eau de mer, les hautes frequences sont tres vite absorbees et le desagrement lie
a l'ecacite des photomultiplicateurs perd beaucoup de son importance. Par contre, la glace
est beaucoup plus transparente dans l'ultraviolet et l'ecacite des photomultiplicateurs reste
une limitation importante. Il est envisage maintenant d'utiliser des lms transparents deposes
sur les photomultiplicateurs pour decaler vers le bleu la radiation incidente [64].
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Figure 2.9 : Absorption et diusion dans la glace,
mesurees par la collaboration AMANDA a une
profondeur de 1,7 km [61], et absorption dans l'eau
de mer, telle qu'elle a ete mesuree par les collabo-
rations DUMAND [62] et NESTOR [63].
Dans le cas de l'utilisation de l'eau comme milieu de detection, l'ecacite des photomul-
tiplicateurs et l'attenuation reduisent donc la detection de la lumiere

Cerenkov a une petite
fene^tre de longueurs d'onde (typiquement entre 330 et 600 nm), ou l'indice de refraction est
quasiment constant. Dans cette fene^tre de longueurs d'onde, le nombre de photons emis par
unite de longueur de trace est
dN
dx
= 2
Z

2

1
sin
2

C

2
d ' 300 photons/cm
La propagation des photons dans l'eau est decrite par une equation generale de diusion
avec absorption qui, une fois resolue, donne les probabilites de survie des photons et leurs temps
d'arrivee a une certaine distance de leur source. Par exemple, dans un milieu essentiellement
diusif, le nombre de photons

Cerenkov par unite de longueur d'onde qui arrivent sur un
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photomultiplicateur apres une propagation sur une distance d est proportionnel a [65] :
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ou 
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est la longueur d'absorption et 
e
, nommee longueur eective de diusion, s'exprime
en fonction de 
di
, la longueur de diusion (parcours moyen entre les centres diuseurs) et
< cos  >, le cosinus moyen de l'angle de diusion :
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Dans le cas ou la source de photons n'est pas une onde plane comme l'onde

Cerenkov, mais
une source ponctuelle collimee telle que tout photon diuse est perdu, l'expression precedente
devient
1
4d
2
exp

 
d

att

; (2.1)
avec 1=
att
= 1=
abs
+1=
di
qui quantie simplement la probabilite que les photons ne subis-
sent aucune diusion et qu'ils ne soient pas absorbes sur la distance d. Me^me si cette si-
tuation n'appara^t pas vraiment dans les dispositifs experimentaux destines aux mesures de
transparence de l'eau, il est habituel de continuer a denir comme precedemment la longueur
eective d'attenuation.
2.1.3 Propagation du muon
Les muons subissent presque les me^mes interactions que les electrons, mais elles sont beaucoup
moins contraintes par des mesures experimentales, surtout a haute energie, ou les experiences
sont generalement faites avec des muons cosmiques pour lesquels le spectre \local" ne peut pas
e^tre contro^le susamment. De plus, me^me theoriquement, les interactions photonucleaires, qui
sont des interactions essentiellement a petit Q
2
, ne peuvent pas e^tre modelisees facilement [66].
De maniere globale, les interactions des muons sont classiees en interactions continues et
interactions radiatives. Dans la premiere categorie entre l'ionisation (qui inclut l'excitation des
electrons, ainsi que la creation des rayons ), tandis que la deuxieme contient la creation des
paires de leptons, le rayonnement de freinage et les interactions photonucleaires (gure 2.10),
qui sont des evenements relativement rares, mais avec une perte d'energie importante pour le
muon (gure 2.11). Une question qui se pose concerne la possibilite pour les muons de haute
energie de se \regenerer" par la creation de paires de muons. Heureusement, ce processus est
trop rare pour avoir des consequences : sa section ecace est inferieure de 4 ordres de grandeur
a la section ecace de production de paires e
+
e
 
.
L'importance relative des dierentes interactions depend de l'energie du muon, comme du
milieu de propagation (gure 2.12). En dessous de quelques centaines de GeV, le muon est une
particule au minimum d'ionisation et son parcours est proportionnel a son energie. Par contre,
au-dela du TeV, les pertes radiatives d'energie dominent et la perte totale d'energie devient
lineaire avec l'energie. Globalement, une maniere simple de parametrer la perte moyenne par
unite de parcours (exprimee en g=cm
2
) est

E
dx

= + E;
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Figure 2.10 : Diagrammes de Feynman pour les dierentes interactions radiatives des muons.
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Figure 2.11 : Spectre dierentiel pour les pertes d'energie d'un muon de 1 TeV dans l'eau par
creation de paires e
+
e
 
, rayonnement de freinage et interactions photonucleaires. La perte
fractionnaire d'energie, v, est denie comme E

=E

, ou E

est la perte d'energie du muon
dans le processus et E

son energie initiale.
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ou les coecients  et  sont des fonctions lentes de l'energie. Si, en premiere approximation,
ils sont consideres comme constants, ils valent  ' 2 MeV g/cm
2
,  ' 3; 4  10
 6
g/cm
2
dans
l'eau.
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Figure 2.12 : Perte moyenne d'energie du muon dans l'eau et dans la roche dite \standard"
(denie par une densite de 2,65 g/cm
2
et un nombre atomique Z = 11) en fonction de son
energie. Les pertes totales sont representees en continu, en tirets les pertes par creation de
paires (p), en pointille les pertes par rayonnement de freinage (b) et en tirets-points les pertes
par les interactions photonucleaires (pn). Les pertes d'energie par ionisation sont representes
en tirets-deux points.
Cette approche est utile pour estimer le parcours moyen des muons, me^me si au-dela du
TeV ce parcours enregistre des uctuations tres importantes a cause des processus radiatifs
(gure 2.13) :
R
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
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E

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
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E
'
1

ln

1 +


E


Le parcours moyen est tres grand, ainsi la grande majorite des muons qui sont enregistres
dans un detecteur est produite en dehors du volume instrumente. On peut donc se demander
si la bonne correlation entre le neutrino et le muon a la generation est preservee apres la
propagation du muon.
En ce qui concerne la direction, la deviation des muons lors de leur propagation est tres
largement dominee par la diusion multiple coulombienne. La distribution de la deviation des
muons qui arrivent dans le detecteur avec une energie superieure a 500 GeV est presentee sur
la gure 2.14 en fonction de l'energie du neutrino. Les deviations dues a la propagation sont
completement negligeables, sauf a tres haute energie, quand elles commencent a dominer la
dispersion due a la generation des muons. Par contre, les muons perdent une bonne partie de
leur energie au cours de la propagation.
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Figure 2.13 : Distribution des parcours des muons de 10 TeV ou 100 TeV dans la roche dite
\standard".
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Figure 2.14 : A gauche : angle moyen (en degres) entre le neutrino et le muon a la generation,
entre le muon a la generation et le muon au detecteur et angle global entre le neutrino et
le muon au detecteur, en fonction de l'energie du neutrino. A droite : fraction moyenne de
l'energie emportee par le muon a la generation, fraction de l'energie initiale du muon qu'il
garde apres sa propagation et fraction de l'energie du neutrino que le muon garde au detecteur,
toujours en fonction de l'energie du neutrino. Les muons qui arrivent au detecteur ont une
energie superieure a 500 GeV.
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2.2 Caracterisation d'un telescope
Les ux predits pour les neutrinos cosmiques ne sont pas tres grands mais, presque tous,
dominent le ux des neutrinos atmospheriques au-dela d'un certain seuil en energie. Par contre,
la section ecace d'interaction des neutrinos est malheureusement tres faible : a 100 GeV, par
exemple, environ un neutrino sur 10
8
interagit dans un volume de 500 m
3
, ce qui implique
un taux d'evenements tres faible au niveau des detecteurs. Par consequence, des volumes
immenses doivent e^tre instrumentes, de l'ordre du km
3
.
Un autre probleme qui surgit est lie a un
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Figure 2.15 : Flux vertical de muons atmo-
spheriques en fonction de l'epaisseur d'eau
traversee [67].
bruit de fond tres important du^ aux muons at-
mospheriques. En eet, l'interaction du rayon-
nement primaire avec l'atmosphere terrestre en-
gendre non seulement des neutrinos, mais aussi
un ux tres important de muons (gure 2.15).
Le detecteur doit donc e^tre bien protege con-
tre ces muons atmospheriques, ce qui se fait
generalement en le placant a de grandes pro-
fondeurs, sous la mer, sous la glace ou des mon-
tagnes. Mais, me^me sous 2000 m d'eau, le ux
des muons atmospheriques avec une energie su-
perieure a 1 TeV domine les ux correspondants
des muons induits par les neutrinos atmosphe-
riques de 6 ordres de grandeur (gure 2.16).
Heureusement, comme ils ne peuvent pas tra-
verser la Terre, il ne s'agit que d'evenements
descendants. La detection des muons ascen-
dants est donc une detection sans equivoque
d'un neutrino, sauf erreur de reconstruction du
muon. La presence de ce bruit de fond impose
par consequence des contraintes tres strictes sur la precision de la reconstruction des traces.
Pour avoir un signal propre de neutrinos, un detecteur protege par 2 km d'eau doit avoir un
facteur de rejet des traces descendantes de plus de 10
6
.
Pour conclure, les detecteurs sont construits pour la detection des traces ascendantes et ils
doivent avoir une bonne resolution angulaire pour pouvoir rejeter le bruit de fond du^ aux
muons atmospheriques, et ceci en dehors de toute performance souhaitee pour la detection des
neutrinos.
En ce qui concerne la detection des neutrinos cosmiques, elle est confrontee avec l'existence
des neutrinos atmospheriques, qui constituent un bruit irreductible. Le probleme est plus simple
dans le cas des neutrinos des sources ponctuelles ou quasi-ponctuelles, pour lesquels le ux est
concentre dans un certain pixel, d'une taille denie par la source des neutrinos et la resolution
angulaire du telescope. Une bonne resolution angulaire et une source \concentree" permettent
donc d'isoler le signal du fond des neutrinos atmospheriques a partir d'un seuil en energie qui
depend de chaque source. Par contre, pour les sources diuses de neutrinos cosmiques, seule
une bonne resolution en energie, qui determine l'ecacite du seuil en energie impose pour
l'analyse, permet leur mise en evidence.
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Figure 2.16 : Distributions zenithale des muons atmospheriques et des muons engendres par
des neutrinos atmospheriques a une profondeur de 2300 m.
Regimes de detection
Nous allons maintenant estimer le taux attendu d'evenements dans un detecteur generique.
Pour cela, considerons d'abord un cylindre d'une hauteur de 500 m et d'un rayon de 300 m, et
un ux isotrope de neutrinos ascendants avec un spectre en energie en 1=E
2
. Dans la gure 2.17
nous avons represente le nombre d'evenements qui interagissent dans le volume du cylindre et
le nombre de neutrinos qui interagissent en dehors mais qui engendrent un muon avec une
energie susante pour arriver sur la surface du cylindre, en fonction de l'energie des neutrinos.
Les premiers evenements sont nommes des evenements contenus, tandis que les deuxiemes sont
des evenements non-contenus. Le detecteur dispose donc de deux regimes de fonctionnement :
a basse energie (en dessous de 100 GeV), il n'enregistre pratiquement pas d'evenements non-
contenus, tandis qu'au-dela de 500 GeV les evenements non-contenus dominent completement.
Dans la region intermediaire, les deux types d'evenements contribuent.
L'explication de ce comportement est simple. Si pour un evenement contenu la probabilite
d'enregistrer levenement est juste la probabilite que le neutrino interagisse, pour un evenement
non-contenu, elle est approximativement la probabilite que le neutrino interagisse sur une
distance au detecteur qui est inferieure au parcours du muon qu'il engendre. Si le parcours
du muon est inferieur aux dimensions du detecteur, le taux d'evenements dans le detecteur est
donc domine par les evenements contenus.
Considerons, pour simplier, que l'energie du muon est egale a l'energie du neutrino parent.
Dans ce cas
P  R

(E

)(E

)  E


En dessous du TeV, le parcours du muon et la section ecace d'interaction du neutrino sont
lineaires avec l'energie du neutrino et  ' 2. Au-dela du TeV,  ' 0; 8. Les approximations
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faites pour ce calcul, en ce qui concerne le parcours du muon et les coupures cinematiques
impliquees par le fait que les muons doivent avoir une energie susante pour arriver au detecteur
avec une energie superieure a 10 GeV, expliquent la dierence par rapport a la gure 2.17.
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Figure 2.17 : Nombre d'evenements contenus et non-contenus engendres par des neutrinos avec
un spectre en energie en 1=E
2
, en fonction de l'energie des neutrinos. La normalisation du ux
est arbitraire. L'energie des muons est superieure a 10 GeV, a la generation dans le cas des
evenements contenus, et apres leur propagation jusqu'au detecteur, dans le cas des evenements
non-contenus.
Volumes eectifs et surfaces eectives
Il est utile de denir la notion de volume eectif de detection, qui est simplement le volume
du detecteur, multiplie par l'ecacite de detection, V
e
= V
geom
 . Par abus de langage,
par le volume du detecteur nous comprenons en realite le volume entourant le detecteur dans
lequel sont produits les muons donnant des signaux. Le volume eectif permet une comparaison
rapide des detecteurs et une estimation aussi rapide des taux attendus d'evenements :
N =
Z
dE

Z
d
T
terre
(E

)V
e
(E

)(E

)
ou T
terre
est la probabilite que les neutrinos traversent la Terre sans e^tre absorbes. En eet,
les neutrinos ascendants parcourent une colonne de matiere qui, a partir d'une dizaine de
TeV est comparable avec leur longueur d'interaction. La gure 2.18 montre ainsi qu'il n'y a
pratiquement pas de neutrinos ascendants avec des energies superieures a quelques PeV.
La situation est pourtant dierente pour les neutrinos tauiques. Les taus produits par les
interactions par courant charge de ces neutrinos se desintegrent et regenerent des neutrinos
tau d'energies beaucoup plus faibles, pour lesquels la Terre est transparente. Par consequence,
contrairement aux neutrinos muoniques de haute energie qui devraient e^tre detectes seule-
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ment a des grands angles zenithaux, les neutrinos tauiques auraient une distribution angulaire
isotropique.
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Figure 2.18 : A gauche : colonne de matiere (en g/cm
2
) traversee par un neutrino ascendant en
fonction de son angle zenithal. Le modele de densite de la Terre utilise est un modele simple,
en couche, propose dans [68]. A droite : probabilite de survie des neutrinos traversant la Terre
en fonction de leur zenith. Pour des angles zenithaux inferieures a 30

, les neutrinos traversent
le \cur" dense de la Terre, caracterise par une densite entre 10 et 13 g/cm
3
.
Comme nous l'avons vu, le taux d'evenements non-contenus depend directement du par-
cours du muon, qui est, bien evidemment, independant du detecteur, et il est habituel de le
factoriser dans l'expression du volume eectif :
V
e
= R

 S
e
;
ou S
e
est nommee surface eective de detection et est citee pour caracteriser les perfor-
mances de haute energie des telescopes a neutrinos.
Ciel observable
Nous avons vu que, pour se proteger contre les muons atmospheriques, les telescopes a neutrinos
limitent leur champ de vision a des neutrinos ascendants. Ils ont donc une vision du ciel limitee,
d'une maniere similaire aux telescopes classiques, mais a l'envers. Le ciel visible depend, bien
su^r, de la position geographique de chaque telescope. Par exemple, la gure 2.19 presente
la partie de la vou^te celeste visible pour deux detecteurs, positionnes respectivement dans
l'hemisphere nord et au po^le sud. La complementarite des deux est evidente. La presence d'une
zone de visibilite commune permettant une verication des observations des deux telescopes et
un etalonnage reciproque est tres utile.
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Figure 2.19 : Carte du ciel visible (en coordonnees galactiques) pour deux telescopes positionnes
a 42

nord, 8

est (ANTARES) et au Po^le Sud (AMANDA). Les bandes de couleurs dierentes
correspondent a des temps de visibilite dierents (selon l'echelle, en pourcent). La region
de visibilite pour chaque telescope est denie par l'acceptance des evenements strictement
ascendants (cos  > 0) [69].
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Chapitre 3
Le projet ANTARES
Comme nous l'avons vu dans le chapitre precedent, la detection des neutrinos de haute energie
impose un detecteur de grande surface. Le milieu de detection, qu'il s'agisse de la glace polaire
ou de la mer, est un milieu de travail hostile et qui inuence fortement, non seulement la
conception du detecteur, mais aussi ses performances. Construire un telescope a neutrinos est
donc un projet ambitieux qui necessite beaucoup de moyens et une preparation minutieuse et
de longue duree.
Nous presenterons, dans ce chapitre, une partie des conclusions de trois ans de R&D pour
le projet ANTARES. C'etait une activite soutenue qui a vise a l'identication et a la car-
acterisation d'un site approprie pour le detecteur; la denition du detecteur et des procedures
de deploiement et leur qualication par une activite de test des prototypes.
En avril 1999, une proposition d'experience, basee sur ces resultats, a ete faite. La sec-
tion 3.1 decrit la conguration du detecteur adoptee, dont les performances seront caracterisees
dans le chapitre 4 pour la detection des neutrinos de basse energie. Une presentation exhaus-
tive de la conguration du detecteur et des solutions techniques adoptees n'est pas le but de
ce chapitre (se referer a [70] et [71]). Nous soulignerons seulement quelques aspects que nous
considerons comme importants pour l'analyse qui fait l'objet de cette these.
La comprehension et l'utilisation des detecteurs d'aujourd'hui, tellement complexes, ne peut
pas se faire sans l'aide de simulations. Les outils qui sont a la base des simulations realisees
pour ANTARES seront decrites dans la section 3.3. Finalement, la section 3.4 traite de la
reconstruction des evenements physiques, telle qu'elle est faite actuellement dans ANTARES.
3.1 Detecteur propose
Le detecteur, propose en avril 1999 par la collaboration ANTARES pour une premiere etape
du projet, dispose d'environ 1000 photomultiplicateurs, repartis sur 13 lignes verticales de
detection (gure 3.1). Les lignes sont disposees sur une spirale, avec un espacement d'environ
60 m, conduisant a un rayon instrumente d'une centaine de metres (gure 3.1, vue de dessus
du detecteur).
Le long des lignes, les photomultiplicateurs, proteges par des spheres en verre transparentes
et resistantes a la pression, sont groupes par trois et regardent en bas, a 135

par rapport
a la verticale. Ainsi, le detecteur est ecace pour la detection des traces ascendantes et
tres peu sensible aux traces descendantes. Cette caracteristique est renforcee par le fait que
la moitie superieure des spheres protectrices est peinte en noir. Ces spheres abritent aussi
l'electronique associee aux modules optiques (alimentation, lecture), ainsi que des elements de
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Figure 3.1 : Schema du detecteur propose.
contro^le. L'ensemble est nomme un \module optique".
Un groupe de trois modules optiques denit un etage de detection. L'espacement des etages
sur les lignes n'est pas uniforme : de 8 m pour les 4 lignes interieures (soulignees dans la vue
de dessus du detecteur, dans la gure 3.1), il passe a 16 m sur les 9 lignes exterieures. Le
detecteur dispose donc d'un \cur dense", dedie aux traces de basse energie.
Pour faciliter le deploiement, les lignes sont exibles, avec la structure mecanique assuree
par un ca^ble electro-mecanique. Elles sont maintenues au sol par un lest et verticalement par
un ensemble de otteurs en haut de ligne. Leur longueur totale est d'environ 400 m, mais
seulement les 300 m superieurs sont instrumentes. Les lignes denses disposent de 41 etages
chacune, les autres de 21 etages.
Contrairement aux lignes, les supports des etages sont rigides et ils portent aussi des
elements d'etalonnage. Des compas et des inclinometres sont distribues le long des lignes
an de conna^tre la position exacte et l'orientation des modules optiques, qui bougent dans
le courant solidairement avec les lignes. Un systeme de balises acoustiques, positionnees sur
les pieds de ligne et autour du detecteur, communiquant entre elles et avec un bateau relie au
DGPS (Dynamic Global Positioning System) permet le positionnement relatif des lignes et le
positionnement absolu du detecteur par rapport au ciel.
Un module local de contro^le (LCM) regroupe toute l'information pertinente d'un etage
de detection. L'element decisionnel superieur est un LCM ma^tre, responsable pour plusieurs
LCM ; nalement, les donnees de chaque ligne sont regroupees par un module de contro^le de
ligne (SCM) qui est relie a une bo^te de jonction, reliee a son tour a la co^te par un ca^ble
electro-optique d'environ 40 km.
Le systeme de declenchement qui sera implemente dans le detecteur sera aussi simple et
exible que possible. Un premier seuil de declenchement demande une concidence entre deux
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des trois modules optiques d'un etage. Le niveau superieur est base sur des combinaisons des
niveaux 1 et, une fois franchi, il declenche une lecture globale du detecteur. Le troisieme niveau
de declenchement est realise sur la co^te et consistera, probablement, dans des verications de
la compacite temporelle et spatiale de l'evenement (section 3.1.4). Le taux de lecture a ete
estime a plusieurs kHz [70].
La procedure de deploiement et de recuperation des lignes de detection a ete validee en
aou^t 1998 par plusieurs deploiements d'un prototype de ligne simpliee. La ligne disposait
d'equipements de positionnement, ce qui a permis la verication des procedures de position-
nement, ainsi que le comportement de la ligne lors du deploiement.
Le deploiement d'une ligne prototype completement equipee est aussi prevu pour la n
de l'annee 1999. Elle disposera des systemes complets d'alimentation, contro^le lent, position-
nement, ainsi que de huit modules optiques et sera reliee a la co^te par un ca^ble electro-optique.
En plus des verications techniques, ses donnees permettront une etude detaillee du bruit de
fond optique et une premiere mesure du ux des muons descendants.
3.1.1 Modules optiques
Le dessin d'un module optique ANTARES est presente dans la gure 3.2. Il contient deux
parties principales : le photomultiplicateur et sa carte-mere sur laquelle se trouve aussi le dis-
positif qui numerise les donnees (section 3.1.2). Une cage tressee avec un l de metal de grande
permeabilite magnetique entoure le photomultiplicateur et le protege ainsi contre le champ
magnetique terrestre, ce qui assure une ecacite uniforme de detection du photomultiplica-
teur, independamment de son orientation.
 Connecteur/ pénétrateur
  
Carte mère
DC/DCPeinture noire
Gel optique
Phototube
Diamètre: 251 mm
Ecran magnétique
Fil: 1,1 mm de diamètre
Maille: 4x1,7=6.8 cm et de la carte mère
Support du PM
Sphère de verre
Diamètre externe: 430 mm
Epaisseur: 15 mm
Figure 3.2 : Coupe schematique du module optique
Les spheres protectrices ont un diametre interieur de 40 cm et une epaisseur de 1,5 cm. Leur
contact optique avec le photomultiplicateur est assure par un gel au silicone (indice optique
n ' 1; 4), qui sert aussi de soutien au photomultiplicateur. Tres important, le verre a une bonne
transparence a la lumiere bleue : a 450 nm, l'attenuation de la lumiere dans les spheres est
inferieure a 2% [70]. Chaque sphere consiste en deux hemispheres, qui sont maintenus ensemble
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a l'aide d'une depression interne de 200 mbar. Avant immersion, l'etancheite de l'ensemble est
testee dans un caisson hyperbare pour des pressions allant jusqu'a 400 bar.
Les caracteristiques que le milieu et la physique imposent pour les photomultiplicateurs
ANTARES ont ete decrites en detail en [72]. Ici, nous allons seulement rappeler que les
conditions de travail sont diciles et les photomultiplicateurs doivent avoir une resistance
mecanique compatible avec les eorts a supporter lors du deploiement du detecteur, ainsi qu'une
bonne resistance aux contraintes d'environnement (illumination au jour, chocs thermiques, ...)
assurant une duree de vie superieure a 10 ans. En me^me temps, ils doivent e^tre de grande
taille, pour avoir une bonne ecacite de collection des photons.
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Figure 3.4 : Spectre en amplitude
d'un photomultiplicateur.
Plusieurs types de photomultiplicateurs ont ete testes par la collaboration ANTARES :
des phototubes de 8
00
(Hamamatsu R5912-02, a 14 etages d'amplication, ETL 9353, a 12
etages d'amplication), un modele de 10
00
(Hamamatsu R7081-20, a 14 etages d'amplication)
et un 11
00
(ETL D694, a 12 etages d'amplication). Actuellement, le meilleur candidat pour
la premiere etape du projet est un phototube de 10
00
, Hamamatsu R7081-20, le choix reste
cependant ouvert (des nouveaux modeles de grande taille, plus competitifs sont attendus de la
part des fabricants). Ses principales caracteristiques
1
sont :
 bonne ecacite quantique : (400 nm)=25% ;
 bonne resolution temporelle : 
TTS
=1,26 ns ;
 bonne ecacite de collection () de l'optique d'entree. Generalement, une surface eective
de la photocathode est denie, comme S
e
= S
geom
et pour ce modele, S
e
=390 cm
2
;
 bonne linearite du signal de sortie avec le signal d'entree sur une grande gamme dy-
namique. Si l'intervalle de linearite est deni par une dierence inferieure a 10% entre
1
Les lecteurs qui ne sont pas familiers avec les aspects techniques des photomultiplicateurs peuvent consulter
l'annexe A qui propose un bref memento sur les photomultiplicateurs.
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l'entree et la sortie, le photomultiplicateur a une reponse lineaire pour des signaux d'entree
ayant une amplitude jusqu'a environ 200 photoelectrons (gure 3.3).
 resolution en energie d'environ 30% ;
 une valeur de pic sur vallee P=V d'environ 3 (gure 3.4) ;
 signal etroit et sans distorsions ;
 impulsions secondaires avant et apres le signal principal peu frequentes.
En plus de la mesure des proprietes intrinseques des pho-
d
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Figure 3.5 : Schema du dis-
positif utilise pour mesurer la
reponse des modules optiques.
tomultiplicateurs, la reponse des modules optiques entiers a
ete aussi etudiee. Pour cela, un dispositif special a ete concu
pour les tester dans des conditions aussi proches que possible
de leur fonctionnement. Represente dans la gure 3.5, il con-
siste en un reservoir cylindrique en acier, etanche a la lumiere
(1,50 m70 cm de rayon) et rempli d'eau. Un module optique
immerge dans ce reservoir detecte la lumiere

Cerenkov pro-
duite par des muons atmospheriques quasi verticaux. La car-
acterisation de ces traces est faite par leur detection avec deux
plans croises de scintillateurs, situes au-dessus et en dessous
du reservoir.
Une motorisation permet de varier l'angle zenithal du mod-
ule optique (
OM
) de 0

a 180

, rendant possible la mesure de
la reponse du module optique a dierents angles d'incidence
des muons. Cette distribution est representee sur la gure 3.6
pour un module optique avec un phototube HamamatsuR7081-
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Figure 3.6 : Reponse angulaire d'un module optique. Le
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correspond a une incidence nor-
male de la lumiere sur le module optique.
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3.1.2 Systeme de numerisation
La distance du detecteur a la co^te est trop grande pour pouvoir utiliser une transmission
analogique des donnees : elles doivent e^tre numerisees. De plus, un detecteur sous-marin est
confronte a un bruit optique tres important (voir la section 3.2.1). Une numerisation globale
conduirait a des taux de donnees tres importants et, plus grave encore, a des saturations et des
temps morts au niveau de l'electronique d'acquisition.
Heureusement, dans la plupart des cas (99%), les signaux correspondent a 1 photoelectron
(SPE), tres typiques et faciles a reconna^tre au niveau d'un circuit integre qui se trouve sur
la carte mere du photomultiplicateur. Pour eux, une fois identies, les seules informations
pertinentes qui doivent e^tre enregistrees sont leur charge et leur instant d'arrivee (au passage
d'un seuil). Pour tout autre signal plus complexe (des signaux de grande amplitude, larges en
temps ou des successions rapides de signaux), toute la forme du signal doit e^tre numerisee et
sauvegardee pour une analyse ulterieure.
Un circuit electronique integre appele PSD (Pulse Shape Discriminator) selectionne les
signaux complexes de la maniere suivante : un gabarit en temps et en amplitude correspondant
a la forme typique des impulsions SPE est applique sur chaque signal. A l'interieur du gabarit
les evenements sont traites en mode SPE et a l'exterieur en mode signal complexe (gure 3.7).
Mode signal complexe
Mode SPE
Figure 3.7 : Principe de discrimination des signaux complexes de SPE. Voir [73] pour plus de
details.
Dans le mode \SPE", le temps et la charge sont enreg-
Echantillonage 1 GHz
Sortie du PM
Figure 3.8 : L'histogramme
obtenu apres l'echantillonnage a
1 GHz d'un signal complexe. Il y
a 128 echantillons.
istres. Le mode \signal complexe" est traite par un autre
circuit integre, nomme ARS (Analogue Ring Sampler). Il
echantillonne le signal du photomultiplicateur avec une fre-
quence modulable entre 300 et 1000 MHz (gure 3.8) et
garde l'information analogique sur un ensemble de conden-
sateurs si le signal est au-dela d'un seuil predeni. L'ensem-
ble de l'information enregistree est par la suite numerise par
un convertisseur analogique-numerique (ADC).
Une nouvelle version de l'ARS est en cours de developpe-
ment. Elle concentrera toutes les fonctions de l'actuel ARS
et du PSD sur le me^me circuit integre, ainsi que l'ADC.
Une memoire pipeline est aussi implementee, ce qui perme-
ttra la sauvegarde de l'information des SPE susamment
longtemps pour pouvoir recevoir le signal de declenchement du niveau 2, ce qui prendra environ
10 s pour la premiere etape du projet de 0,1 km
2
et 30 s pour un detecteur de 1 km
2
[70].
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3.1.3 Positionnement et etalonnage du detecteur
La reconstruction des traces est basee sur les dierences des temps des signaux enregistres sur
dierents photomultiplicateurs. La precision de la reconstruction dependra donc de :
 la precision avec laquelle la position et l'orientation relative des photomultiplicateurs est
connue (
geom
) ;
 la precision avec laquelle le temps d'arrivee des photons sur les photomultiplicateurs est
mesuree (
pmt
) ;
 la precision avec laquelle les horloges individuelles des photomultiplicateurs peuvent e^tre
alignees (
alig
).
Figure 3.9 : Vue de dessus d'une ligne d'environ 300 m de hauteur, pour laquelle la distorsion
dans un courant de 20 cm/s a ete simulee.
Les lignes sont exibles : elles s'etendent, tournent et se deplacent sous l'action du courant
(gure 3.9). Pour trouver la position precise des modules optiques et leur orientation dans
ces conditions, deux systemes complementaires ont ete proposes. Le premier utilise des incli-
nometres et des compas distribues sur la ligne, qui permettent de mesurer l'inclinaison et la
rotation de certains points sur la ligne. La reconstruction de la forme de la ligne entre ces
points se fait par une technique d'ajustement.
La deuxieme methode, basee sur triangulation acoustique, est plus complexe. Des hy-
drophones sont distribues le long de la ligne et envoient des signaux acoustiques a, au moins,
trois transpondeurs places autour de la ligne. Un ajustement global des temps de reponse entre
ces dispositifs permet, en connaissant le prol de la vitesse du son dans l'eau et la position des
transpondeurs, de reconstruire la position exacte des hydrophones.
En aou^t 1999, la premiere methode a ete testee lors du deploiement d'une ligne prototype.
Une erreur maximale de 1 m sur la forme reconstruite de la ligne a ete estimee [74]. En outre,
la mesure du temps de communication entre un hydrophone et un transpondeur a montre
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que des variations de 1 cm de la distance entre les deux peuvent e^tre mesurees. En equipant
la ligne avec des dispositifs qui mesurent localement la vitesse du son et d'autres qui enreg-
istrent la temperature et la salinite de l'eau et en combinant les deux methodes, une erreur de
positionnement sur les photomultiplicateurs inferieure a 10 cm peut e^tre obtenue [70].
En plus de la precision sur la reconstruction des traces, le detecteur doit e^tre bien posi-
tionne par rapport a la vou^te celeste pour pouvoir retrouver la source des neutrinos cosmiques
(positionnement absolu). Les pieds de lignes etant xes, ce positionnement absolu est fait seule-
ment apres le deploiement, en utilisant un bateau equipe avec DGPS, sur lequel se trouve un
hydrophone qui communique avec les balises acoustiques placees aux pieds de lignes. Pendant
le test d'aou^t 1999, la position d'une ligne a ete reconstruite ainsi avec une precision de 1 m.
L'alignement temporel des photomultiplicateurs se fait en utilisant des LED pulsees d'une
maniere synchrone avec une horloge principale qui se trouve sur la co^te et qui est connectee
au Temps Universel (UT) par le reseau GPS. Dans chaque module optique se trouve une de
ces LED pulsees, orientee vers le haut et eclairant les photomultiplicateurs au-dessus d'elle. Il
sera ainsi possible d'obtenir une synchronisation des etages voisins. Parallelement, la synchro-
nisation des lignes peut se faire avec des lasers Nd-YAG, tres puissants et emettant dans le vert.
L'ecacite de detection des photomultiplicateurs doit e^tre aussi suivie dans le temps et
etalonnee. Une maniere simple de le faire est d'utiliser les signaux de
40
K qui sont dans leur tres
grande majorite des signaux a 1 photoelectron (section 3.2.1). Un etalonnage relatif peut aussi
e^tre fait un utilisant des lasers Nd-YAG, qui peuvent eclairer beaucoup de photomultiplicateurs
en me^me temps. Ainsi, la comparaison des reponses de chaque module va permettre le suivi
des variations d'ecacite des photomultiplicateurs, independamment des variations dans la
transparence de l'eau ou dans la perte de luminosite du laser a cause de la salissure.
3.1.4 Systeme de declenchement
Le systeme de declenchement pour ANTARES n'est pas encore deni. Une premiere suggestion,
presentee au debut de ce chapitre, avait la structure suivante :
 niveau 0| implemente au niveau du photomultiplicateur (ARS), demande une amplitude
superieure a 0,3 photoelectron pour chaque signal ;
 niveau 1 | implemente au niveau du LCM, impose une concidence (en 20 ns) entre deux
des trois modules optiques d'un etage de detection ;
 niveau 2 | base sur une combinaison des declenchements de niveau 1 : soit au niveau
d'une ligne (au moins deux concidences sur une ligne), soit au niveau du detecteur entier
(par exemple, au moins trois concidences dans le detecteur). Dans le premier cas, la
logique de declenchement est implementee au niveau du SCM et, dans le deuxieme cas,
qui necessite une communication entre tous les LCM du detecteur, elle est implementee
au niveau de la bo^te de jonction. A l'apparition d'un declenchement de niveau 2, un
signal de lecture pour tout le detecteur est envoye a partir de la bo^te de jonction.
Avec cette structure, les taux de declenchement estimes, en considerant un bruit continu
de 60 kHz pour un photomultiplicateur de 10
00
(section 3.2.1), sont les suivants :
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Taux de declenchement au niveau de la logique tout le detecteur
niveau 0 (SPE) 60 kHz 64 MHz
niveau 1 (concidences) 430 Hz 150 kHz
niveau 2 (ligne) 450 (115) Hz 2,8 kHz
niveau 2 (detecteur) 5,2 kHz 5,2 kHz
Pour les concidences au niveau d'une ligne de detection (niveaux 2), la fene^tre de concidence
est de 1,5 s et pour les concidences dans tout le detecteur de 2 s. La valeur entre parentheses
correspond a une ligne avec un espacement de 16 m. Les pics de bioluminescence ne sont pas
consideres pour ces calculs.
Une deuxieme approche a ete proposee en [75]. L'idee serait de durcir les criteres de
declenchement du niveau 1 tels que le taux de declenchement a ce niveau soit susamment bas
pour pouvoir lire le detecteur en entier. La logique de declenchement de niveau 2 pourrait e^tre
dans ce cas implementee sur la co^te et, comme celle de niveau 1 serait locale au niveau du LCM
ma^tre, la bo^te de jonction serait libre de toute electronique de declenchement. L'avantage
etant, bien su^r, que les risques de panne a ce niveau, qui toucheraient tout le detecteur sont
elimines.
En ce qui concerne le critere de declenchement de niveau 1, plusieurs idees ont ete suggerees :
4 modules optiques touches sur trois etages successifs ou 2 paires de concidences sur 6 (respec-
tivement 12) etages voisins (pour les lignes avec un espacement de 16 et respectivement 8 m),
ou une selection variable en fonction de l'amplitude des signaux.
Finalement, une troisiemeapproche est d'envoyer toutes les donnees a la co^te et d'implementer
les logiques de declenchement sur des ordinateurs de la station co^tiere.
Une discussion detaillee du systeme de declenchement et des taux attendus a ete faite
en [76].
3.2 Evaluation des sites
Le choix du site du detecteur est dicile et lourd de consequences. Il doit e^tre profond, pour
abriter le detecteur contre le bruit de fond dominant, les muons atmospheriques, mais proche
de la co^te pour assurer un cou^t raisonnable de la connexion a la co^te et un acces facile. Les
conditions meteorologiques determinent aussi l'accessibilite du site et peuvent s'averer essen-
tielles pour le deploiement du detecteur. En outre, la conception du detecteur est inuencee
fortement par la presence et l'intensite des courants sous marins. Finalement, les performances
du detecteur sont intimement reliees aux proprietes du milieu de detection : la transparence
de l'eau, la quantite de bruit optique present sur le site et la vitesse avec laquelle les modules
optiques sont salis une fois immerges.
Quatre lignes autonomes de test ont ete concues par la collaboration ANTARES et deployees
a plusieurs reprises sur dierents sites. Un des sites, situe au large de Toulon au point 42

22
0
nord, 8

15
0
est, avec une profondeur d'environ 2300 m, repond bien aux exigences que nous
avons rappelees et a ete choisi pour la premiere phase du projet [77]. Il a donc fait l'objet d'une
etude detaillee.
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3.2.1 Bruit de fond optique
Une ligne autonome, schematisee dans la gure 3.10 a
ancre
balise 
55 cm
module B
module C
module A
conteneur
utilitaire
30 cm
LED
énergie
sphère 40 m
50 mcourantomètre
largueur
50 m
Figure 3.10 : Representation
schematique de la ligne de
mesure du bruit optique.
ete deployee a plusieurs reprises pour mesurer le bruit de
fond optique. La structure d'ensemble de la ligne est com-
mune pour toutes les lignes de mesure ANTARES. C'est
une ligne exible, qui est maintenue au fond de la mer et
sur le point d'immersion avec un lest ; un dispositif de
otteurs la maintient en position verticale et permet sa
recuperation, lorsqu'un largueur acoustique recoit un sig-
nal d'ouverture. Le largueur benecie d'un systeme de po-
sitionnement integre qui permet de conna^tre la profondeur
et la position precise de la ligne. L'element principal de
mesure se trouve sur un cadre xe et il est accompagne par
des dispositifs qui enregistrent la vitesse des courants, la
temperature, etc.
En ce qui concerne le bruit de fond optique, son in-
uence sur les performances du detecteur ne depend pas
uniquement de son taux. Ses variations sont tres impor-
tantes, comme l'echelle spatiale des correlations. Le dis-
positif de mesure est donc relativement complexe : il com-
prend trois modules optiques, deux proches qui mesurent le
taux de concidences, et un troisieme beaucoup plus eloigne
qui permet de verier les correlations a longue distance des
signaux.
Un exemple typique d'enregistrement sur un module op-
tique est presente dans la gure 3.11. Une composante
continue qui varie lentement autour de 35 kHz est visible, ainsi que des pics d'activite tres
importants, dus probablement a des micro-organismes.
temps (s)
fré
qu
en
ce
 (k
Hz
)
bruit continu
bioluminescence
pics de 
Figure 3.11 : Exemple typique de donnees enregistrees en fonction du temps par un mod-
ule optique comprenant un photomultiplicateur Hamamatsu R5912-02 de 8
00
, avec un seuil
d'enregistrement de 0,3 photoelectron. La valeur minimale de la distribution, qui varie autour
de 35 kHz represente la composante continue du bruit optique.
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L'eau de mer contient un isotope radioactif du potassium,
40
K , qui produit des electrons
relativistes, et donc de la lumiere

Cerenkov en se desintegrant. Le taux de bruit optique du^ au
40
K est donc proportionnel a la salinite de l'eau de mer qui est tres stable au cours du temps
et d'un site a un autre. Il a ete estime a environ 20 kHz [78] pour un photomultiplicateur de
8
00
. Le reste de la composante continue du bruit optique, avec des variations de 0 a 14 kHz sur
quelques heures, est probablement une composante continue de la bioluminescence.
Il est interessant de noter que cette composante continue de la bioluminescence n'est pas
correlee avec les periodes de pic d'activite. De plus, si les pics sont des phenomenes tres
localises (deux modules optiques a 40 m l'un de l'autre n'enregistrent pas la me^me activite,
voir la gure 3.12), les variations de la composante continue ont une grande echelle : elles sont
enregistrees par des modules optiques aussi loin que 40 m l'un de l'autre. Les deux sont donc
probablement dues a des populations distinctes de micro-organismes.
Le taux de bioluminescence (ou, par abus de langage, la bioluminescence se refere aux pics
d'activite) est deni comme la fraction de temps pendant lequel un module optique enregistre
une frequence superieure a 200 kHz, avec un seuil a 0,3 photoelectron. Il est tres bien correle
avec la vitesse des courants (gure 3.13) et il peut atteindre des valeurs aussi hautes que 8%.
Heureusement, comme nous l'avons vu, ces pics d'activite sont tres localises et il a ete estime
en [78] que le temps mort qu'ils induisent ne depasse pas 5%, distribue aleatoirement dans le
detecteur.
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Figure 3.12 : Evolution en temps des taux de
comptage de deux modules optiques distants
de 55 cm et 40 m : la correlation est tres forte
pour les modules optiques proches et nulle a
40 m.
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Figure 3.13 : Correlation entre le taux de
bioluminescence et la vitesse du courant. La
vitesse du courant est moyennee sur chaque
periode de prise de donnees.
Les signaux de bruit sont de faible amplitude : en augmentant le seuil d'enregistrement a
2 photoelectrons, le taux de bruit est reduit a approximativement 300 Hz (dans lequel environ
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150 Hz sont dus au
40
K present dans les spheres de verre et au monitorage de l'ecacite des
photomultiplicateurs, fait avec une source radioactive). Le taux de concidences entre deux
modules optiques situes a une distance d'environ 60 cm, mesure dans une fene^tre de 100 ns,
est tres stable en temps et egal a 19 Hz.
3.2.2 Salissure
Deux phenomenes sont a l'origine de la salissure des sur-Verticale
LED photodiodes
Figure 3.14 : Principe de la ligne
de mesure de la salissure.
faces immergees : la sedimentation et l'apparition de lms
bacteriens. Les deux sont dependants du site et presentent
de fortes variations saisonnieres.
La perte de transparence des spheres en verre pendant
l'immersion a ete etudiee avec un systeme comme celui
presente dans la gure 3.14. Le principe est simple : une
LED bleue situee dans une sphere en verre eclaire une deuxi-
eme sphere en verre, situee a une distance d'un metre ; cinq
photodiodes sont placees dans la deuxieme sphere, a des
angles qui varient entre 50

et 90

par rapport a la verticale, et mesurent la lumiere. La g-
ure 3.15 presente la transmission des spheres, suivie pendant huit mois d'immersion. A la n
de la periode de test, la perte de transmission pour la photodiode qui regardait a l'horizontale
etait de 2,4%. Elle est due a la perte de transparence des deux spheres (celle qui abrite la
LED autant que celle qui abrite les photodiodes) ; une estimation conservatrice de la perte de
transparence dans une annee serait donc de 2%, pour l'equateur d'une sphere.
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Figure 3.15 : Evolution au cours du temps du coecient de transmission d'une sphere en verre,
pour divers angles par rapport a la verticale. Apres huit mois d'immersion, l'equateur de la
sphere perd moins de 1,5% de sa transparence d'origine.
Comme nous l'avons vu, dans la geometrie envisagee du detecteur, les modules optiques
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sont orientes vers le bas, a 135

par rapport a la verticale. La limite precedente est donc une
limite extre^me en ce qui concerne la perte d'ecacite du detecteur au cours du temps a cause
de la salissure.
3.2.3 Transparence de l'eau
Nous avons vu dans la gure 2.9 quelle est, pour l'eau
Figure 3.16 : Vue de la structure
rigide de 33 m utilisee pour la
premiere mesure de la longueur
d'attenuation. Le chariot mobile
et le photomultiplicateur de 8
00
sont visibles.
de mer, la dependance de la longueur d'absorption par
rapport a la longueur d'onde de la radiation. Dans une
premiere approche, nous avons suppose que cette depen-
dance est universelle et que seule la normalisation de la
courbe varie d'un site a l'autre. Les premieres mesures de
transparence de l'eau ont ete donc faites au pic de 466 nm
par ANTARES. Dernierement, des mesures ont ete repetees
en ultraviolet et elles ont conrme le caractere universel de
la dependance [80].
Le principe de la methode de mesure de la longueur
d'attenuation (section 2.1.2) est de quantier la variation du
ux de lumiere enregistre par un detecteur en fonction de sa
distance a la source de lumiere. Si la source de lumiere peut
e^tre consideree comme ponctuelle, le ux sur le detecteur
sera :
 =

source
D
2
e
 D=
e
att
La premiere mesure de la longueur d'attenuation a ete faite
en decembre 1997, avec une source collimee de lumiere
(LED) et un photomultiplicateur de 8
00
. Le photomultipli-
cateur etait xe et la source se deplacait a l'aide d'un char-
iot sur une structure rigide de 33 m (gure 3.16). Pour
minimiser les erreurs systematiques liees a l'ecacite de
detection du photomultiplicateur, au lieu de mesurer la vari-
ation du signal du phototube avec la distance D, le ux de
la LED est ajuste de maniere a maintenir le signal du pho-
tomultiplicateur constant.
Les mesures (gure 3.17) s'alignent parfaitement sur une droite (en echelle logarithmique)
et, apres etalonnage du systeme dans l'air, il est possible d'extraire la valeur de la longueur
d'attenuation eective :

e
att
= 41 1(stat.) 1(syst.) m (decembre 1997)
Un deuxieme dispositif, avec une source de lumiere pulsee, a ete utilise pour estimer
separement la diusion et l'attenuation de la lumiere. La source, qui est isotrope, eclaire
un photomultiplicateur rapide de 1
00
situe a 24 ou 44 m d'elle. La mesure du temps d'arrivee
des photons sur le photomultiplicateur permet d'estimer la diusion, tandis que la valeur du
ux depend principalement de la longueur d'absorption.
La distribution mesuree du temps d'arrivee des photons est presentee dans la gure 3.18, ou
tous les spectres ont ete normalises a un maximum de 1. A noter la tres nette domination des
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Figure 3.17 : Mesure de la longueur
d'attenuation. D est la distance entre la source
de lumiere et le photomultiplicateur et 
LED
le ux de lumiere necessaire pour maintenir un
signal constant sur le photomultiplicateur.
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Figure 3.18 : Distribution du temps de re-
tard des photons emis par une source de
lumiere pulsee a une distance de 24 ou 44 m
dans l'eau et dans l'air. Tous les spectres
sont normalises a un maximum de 1 et cor-
riges pour la diminution d'angle solide de
1=D
2
. Les lignes continues correspondent
aux simulations de l'appareillage avec des
parametres de transparence obtenus par une
technique d'ajustement.
photons directs par rapport aux photons diuses : seulement 5% des photons (respectivement
10%) sont diuses sur 24 m (respectivement 44 m). Malheureusement, il faut noter aussi la
mauvaise resolution temporelle du systeme (ecart type : 4,5 ns) qui rend les photons diuses
a petit angle indiscernables dans le pic des photons directs. Les photons qui se trouvent dans
la queue des spectres ont ete diuses avec un angle superieur a 35

pour les donnees a 24 m
et a 25

pour les donnees a 44 m. Actuellement, nous pouvons donc seulement estimer la
contribution de la diusion a grand angle. Le systeme a ete ameliore et de nouvelles mesures
seront biento^t disponibles.
La modelisation de la diusion est beaucoup plus complexe que celle de l'absorption et,
pour extraire les parametres de diusion, les donnees sont comparees a des simulations de
l'appareillage. Le nombre de parametres est tres important et nous avons fait la supposition
que la diusion est une combinaison lineaire de la diusion Rayleigh [81] et de la diusion sur
des particules en suspension dans l'eau. Cette deuxieme est connue comme etant fortement
anisotrope (< cos  > 0; 9) et quasiment independante de la qualite de l'eau.
Les premiers resultats indiquent que les donnees sont bien reproduites avec une contribution
de 17% de la diusion Rayleigh et 83% de la diusion sur des particules en suspension, en accord
avec d'autres mesures presentes dans la bibliographie [81, 82]. La longueur d'absorption dans
le bleu serait dans l'intervalle 58-67 m, et la longueur de diusion serait, elle aussi, dans le
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me^me intervalle.
Ce test avec une source pulsee de lumiere a ete realise sur le site en juillet 1998 et repete
en mars 1999 et les valeurs extraites pour la longueur d'attenuation ont ete de

e
att
=





60; 0 0; 4(stat.) m (juillet 98)
52; 2 0; 7(stat.) m (mars 99)
Les valeurs ne sont pas compatibles entre elles et avec la mesure de decembre 1997. Certes,
les erreurs systematiques n'ont pas encore ete estimees pour les deux dernieres mesures. De
plus, la source ainsi que les photomultiplicateurs sont dierents dans les deux types de tests :
source collimee et photomultiplicateur de 8
00
dans le premier cas, source isotropique et photo-
multiplicateur de 1
00
dans le deuxieme. La prise en compte de ces eets d'appareillage tend a
rapprocher les resultats des mesures, mais pas au point de les rendre compatibles. Une possible
explication serait liee a une variation saisonniere de la transparence de l'eau, mais de nouveaux
tests sont necessaires avant de trancher.
Actuellement, nous pouvons conclure que, en ce qui concerne la transparence de l'eau, les
tests eectues ont montre que l'absorption domine completement la diusion de la lumiere et
que la longueur eective d'attenuation se situe entre 40 et 60 m.
3.3 Outils de simulation
Pour eviter tout biais, les evenements physiques sont generes sur la surface ou dans le volume
d'un cylindre qui entoure le detecteur (appele par la suite \canette"). Les dimensions de cette
canette sont choisies susamment grandes pour que toute lumiere produite en dehors de la
canette soit inobservable dans le detecteur (typiquement, deux longueurs d'absorption autour
du volume instrumente).
Une fois les evenements physiques engendres, la reponse du detecteur est simulee, ainsi que
le systeme de declenchement. Ils sont par la suite reconstruits et, pour toute reconstruction
reussie, analyses en fonction du canal physique d'intere^t.
3.3.1 Generation des evenements physiques
Un generateur d'evenements physiques est un programme ou un ensemble de programmes qui
generent des traces dans le detecteur (muons sur la canette ou muons et gerbes hadroniques
dans la canette dans le cas des evenements contenus).
La generation des evenements physiques doit reproduire aussi delement que possible les di-
verses caracteristiques des evenements reels. En me^me temps, des statistiques susantes pour
l'etude approfondie de la physique doivent e^tre assurees. Pour mieux repondre aux deux con-
traintes, une technique de tirages ponderes a ete adoptee. Prenons, pour l'illustrer, l'exemple
des tirages des muons contenus, induits par les neutrinos atmospheriques.
Le spectre des neutrinos atmospheriques [109] est un spectre en E
 2;7
dans le domaine
d'energie pertinent pour les evenements contenus (d'energie inferieure a 500 GeV). En absolu,
des neutrinos avec des energies suivant ce spectre devraient e^tre engendres et, parmi eux, seule-
ment ceux qui interagissent dans le volume du detecteur peuvent donner des muons detectables.
Ceci implique la generation d'environ 10
8
evenements neutrinos de 100 GeV, pour obtenir un
seul muon dans le detecteur. C'est clairement une methode peu ecace. Un meilleur rapport
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statistique/temps de calcul est obtenu si chaque neutrino genere est \force" a interagir, en lui
associant en me^me temps un poids, qui represente justement la probabilite qu'il ait interagi.
Une autre amelioration de la methode se refere au spectre de tirage. En supposant que le spec-
tre d'origine des neutrinos est (E

), le spectre des neutrinos ayant interagi dans le detecteur
sera (E

)  (E

) ' E
 1;7
dans le cas present. C'est donc ce spectre des neutrinos \visibles"
qui doit e^tre reproduit et qui sera pris comme point de depart du tirage.
Cette technique est utilisee par la grande majorite des generateurs d'evenementsANTARES.
Parmi eux, ceux qui ont ete utilises pour cette etude seront presentes par la suite, classes en
fonction de la physique simulee.
 Les evenements neutrinos contenus
CONI [83] est un generateur base sur LEPTO [84]. Les interactions profondement
inelastiques courant-charge sont engendrees uniformement dans le volume de tirage et
l'utilisateur a le choix du spectre en energie des neutrinos.
Comme LEPTO est un programme qui decrit les diusions profondement inelastiques,
CONI ne simule pas les interactions resonantes et quasi-elastiques des neutrinos de tres
basse energie (section 2.1.1), qui seront traites par RSQ [85].
 Les evenements non-contenus induits par des neutrinos atmospheriques de
basse energie ( 10 TeV) et les mono-muons atmospheriques
Les deux types d'evenements sont engendres avec GEM [86]. Le spectre des muons
induits par des neutrinos atmospheriques est parametre au niveau du detecteur. C'est une
convolution du spectre des neutrinos ayant interagi dans l'eau ((E

; )  
atm
((E

; ) 
(E

)  L
eff
(E

; ; z)) avec le spectre de generation des muons et degrade en energie a
cause de la propagation des muons de leur creation jusqu'au point d'entree dans le volume
de tirage.
La me^me technique est utilisee pour les tirages des mono-muons atmospheriques, ou le
ux a une certaine profondeur est donne par la parametrisation d'Okada [87].
Naturellement, la technique ne permet pas de prendre en compte des uctuations dues
principalement a la propagation des muons (section 2.1.3). Cependant, pour les energies
auxquelles ce generateur est utilise, ces uctuations sont negligeables.
 Les multi-muons atmospheriques
Ils sont engendres avec HEMAS [88], qui simule les interactions du rayonnement primaire
avec l'atmosphere terrestre et propage les muons jusqu'a la surface de la mer. Ensuite,
ceux-ci sont propages jusqu'au detecteur avec PROPMU [90], qui assure un traitement
correct des processus radiatifs des muons.
 Les muons induits par des neutrinos de haute energie
Pour les evenements induits par des neutrinos de haute energie ( 10 TeV), il est tres
important de prendre en compte la distorsion du spectre originel des neutrinos a cause
de leur absorption dans la Terre et d'assurer un traitement correct des processus radiatifs
dans la propagation des muons qu'ils engendrent.
Pour ceci, un programme presente en detail dans [89] et appele PointX a ete ecrit. Il
considere un modele tridimensionnel de la Terre et invoque PROPMU pour la propagation
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des muons. Il permet aussi bien la generation d'evenements dius que provenant des
sources ponctuelles ou des regions restreintes de la vou^te celeste. Dans les deux derniers
cas, des corrections liees au mouvement de la Terre sont faites pour chaque evenement, en
fonction de sa date. Pour limiter les biais, les evenements sont engendres sur une annee
entiere.
Il est important de souligner que le programme peut e^tre utilise jusqu'a des energies tres
basses des neutrinos (typiquement 10 GeV) ; en fonction de l'energie du neutrino, une
proportion naturelle des evenements contenus ou non-contenus est engendree.
3.3.2 Simulation du detecteur
Propagation des muons et generation des champs des photons au niveau des pho-
tomultiplicateurs
La propagation des traces chargees dans un telescope a neutrinos n'est pas triviale, du fait, a
la fois, des dimensions du detecteur et des energies tres hautes des particules qui rentrent en
jeu. En particulier, le suivi des muons doit e^tre fait sur des distances de plusieurs kilometres et
met des contraintes rigides sur les programmes de simulation : ils doivent e^tre rapides et tres
precis. Un muon de quelques dizaines de TeV soure, en moyenne, des milliers d'interactions
de sa production jusqu'au detecteur. Ceci n'implique pas seulement des temps de calcul impor-
tants, mais aussi qu'une erreur systematique dans le traitement d'une interaction sera ampliee
jusqu'a deux ordres de grandeur au cours de la propagation [91].
L'outil standard de simulation dans la physique experimentale de hautes energies est
GEANT [92]. C'est un programme complexe qui permet non seulement la propagation des
muons, mais aussi le suivi des particules secondaires, la generation de la lumiere

Cerenkov et
le suivi des photons dans un milieu quelconque. Le prix de cette generalite est, a la fois, un
manque de precision dans la propagation et des temps de calcul prohibitifs a haute energie.
D'autres outils dedies a la propagation des muons existent, par exemple PROPMU [90],
ou MUSIC [94]. Ils sont ables et rapides, mais ils n'assurent pas le suivi des secondaires et
la generation de la lumiere

Cerenkov. Notre approche a ete d'utiliser un programme dedie au
suivi des muons pour la propagation sur des grandes distances et d'ameliorer les performances
(vitesse et precision) de GEANT 3.21, pour qu'il puisse e^tre utilise pour leur propagation dans
le volume actif du detecteur.
La philosophie de propagation de GEANT est la suivante : pour chaque interaction qu'un
muon peut subir, l'utilisateur denit un seuil en energie des secondaires au-dela duquel l'inter-
action sera engendree explicitement. La perte d'energie qui va dans des secondaires en dessous
de ce seuil est additionnee a la perte d'energie continue (ionisation) du muon. C'est toujours
a l'utilisateur de denir des seuils en energie pour le transport des particules : une particule
d'energie inferieure a ces seuils ne sera pas propagee par GEANT.
Pour verier la validite du code, il faut donc verier les hypotheses theoriques : les pa-
rametrisations des dierentes pertes d'energie et des sections ecaces, et le mecanisme de
propagation me^me. L'approche a ete de mettre a jour les hypotheses theoriques, en les rendant
compatibles avec celles de PROPMU et MUSIC. Des dierences entre les spectres et les prob-
abilites de survie des muons apres leur suivi avec GEANT modie et, par exemple, PROPMU,
impliqueraient des problemes dans le mecanisme de propagation dans un des deux programmes.
Un exemple des modications apportees aux hypotheses theoriques est presente dans la
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gure 3.19. Les dierences des sections ecaces et pertes d'energie des muons utilisees par
GEANT 3.21 par rapport a celles proposees en [66] sont importantes, surtout a haute energie.
GEANT 3.21 sera utilise, comme precise, pour la propagation des muons dans le volume
actif du detecteur (diametre standard pour 0,1 km
2
d'environ 500 m). Les spectres des muons
apres la propagation dans 1 km d'eau avec GEANT modie ont ete compares avec ceux obtenus
en propageant les muons avec PROPMU. La compatibilite des resultats est satisfaisante (g-
ure 3.20). Une comparaison plus detaillee, au niveau de la frequence des processus radiatifs et
de la perte d'energie par chaque processus [93] n'a pas signale de problemes non plus.
La collaboration dispose, a ce jour, de trois programmes bases (dans des proportions vari-
ables) sur GEANT 3.21. GEASIM [95] est un programme base entierement sur GEANT ;
le programme suit entierement toutes les particules secondaires produites dans le detecteur ;
les photons sont generes au long de chaque trace et \propages" analytiquement jusqu'aux
photomultiplicateurs en considerant leur absorption dans l'eau : un ux de photons () par-
courant une distance d dans l'eau est attenue d'un facteur exp(d=L()), ou L() est la longueur
d'absorption de la lumiere dans l'eau.
Un compromis devant e^tre fait entre la vitesse de calcul et la precision, dans la version
standard de GEASIM, une coupure a 20 MeV est appliquee pour le transport des photons et
des electrons. Me^me dans ces conditions, pour des energies des muons au-dela de 100 GeV,
le temps de calcul est prohibitif (2,8 s CPU par evenement dans un detecteur a 2000 PMT
pour des muons de 100 GeV et 18,4 s CPU par evenement pour des muons de 1 TeV, sur une
machine HP-UX 10.20, equipee d'un processeur PA-8000).
DADA [96] et KM3 [97] ont des approches dierentes. Les distributions tridimension-
nelles de lumiere produite par des gerbes electromagnetiques ou hadroniques sont parametrees
(DADA) ou tabulees (KM3) en fonction de leur energie. Plus precisement, DADA parametrise
la lumiere au niveau de la trace qui la genere, donc avant le transport des photons, qui sont
\propages" aux photomultiplicateurs de la me^me maniere que dans GEASIM. Les tables de
lumiere dans KM3 sont faites apres la propagation des photons, au niveau du photomultipli-
cateur. Ceci conduit a des tables multidimensionnelles (energie des secondaires, mais aussi la
distance du module optique et son orientation par rapport a la trace) mais permet de simuler
non seulement l'absorption de la lumiere dans l'eau, mais aussi la diusion.
Des comparaisons systematiques des trois programmes ont ete faites. En [98], le nombre
de photoelectrons enregistres dans le detecteur et leurs temps d'arrivee se sont averes parfaite-
ment compatibles pour des simulations des multi-muons faites avec DADA et avec GEASIM
(quand les coupures de GEASIM pour le transport des electrons et photons sont diminuees
vers le seuil

Cerenkov pour les electrons). La me^me comparaison a ete faite entre KM3 et
GEASIM [99], cette fois-ci avec les coupures optimisees de GEASIM et l'accord des deux pro-
grammes est satisfaisant jusqu'a des energies des muons de l'ordre du TeV. Au-dela, GEASIM
montre systematiquement moins de lumiere que KM3, comportement normal du^ aux coupures
de transport pour GEASIM qui sont relativement hautes. La dierence augmente avec l'energie
des muons.
Simulation du bruit optique
Dans la section 3.2.1 nous avons vu qu'il y a deux types de bruit optique : un bruit continu
et des pics d'activite bioluminescente. Les derniers sont faciles a reconna^tre : ils sont tres
courts (de l'ordre de la seconde), tres intenses (de l'ordre du MHz) et localises. Ils seront donc
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Figure 3.19 : Modications apportees aux hypotheses theoriques de GEANT 3.21. Les
parametrisations de GEANT 3.21 et les nouvelles parametrisations des pertes d'energie \con-
tinue" et des sections ecaces, pour le rayonnement de freinage (gures (a) : seuil de generation
a 1 MeV, gures (b) : seuil de generation a 0,5 GeV) et pour la creation de paires (gures (c),
seuil de generation a 0,5 GeV).
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Figure 3.20 : Spectre des muons avec energie de 10 TeV propages dans 1 km d'eau avec GEANT
modie (continu) et PROPMU (pointille).
facilement ltres, juste par la non-lecture des parties touchees du detecteur.
En ce qui concerne le bruit de fond continu, il aecte tous les evenements qui declenchent
l'acquisition de donnees et il faut l'inclure correctement au niveau des donnees simulees. Sur
chaque module optique, les signaux physiques seront donc melanges avec des signaux de bruit
a 1 photoelectron. Ces signaux de bruit sont completement decorreles (voir la section 3.2.1
et [100]), les seules concidences simulees etant des concidences fortuites.
La simulation des modules optiques
Les modules optiques sont consideres comme \ponctuels" dans ces programmes, mais ils ont
une certaine ecacite de detection. Ainsi, pour un ux 

() de photons arrivant avec une
incidence normale sur un module optique, seulement une partie 
PM
() arrive jusqu'au pho-
tomultiplicateur lui-me^me, a cause de l'eet d'ombre de la cage metallique qui entoure le
photomultiplicateur et de l'absorption de la lumiere dans le verre et le gel (section 3.1.1) :

PM
() = 

()  T
cage
 T (); (3.1)
avec T () le coecient de transmission de la lumiere dans le verre et dans le gel, et T
cage
la
fraction de lumiere traversant la cage metallique.
Le signal qu'un photomultiplicateur illumine par le ux 
PM
() donnera depend de l'aire
de sa photocathode vue sous l'incidence normale et de son ecacite quantique, ainsi que de
son ecacite de collection des photoelectrons (annexe A) :
N() = 
PM
() A  ()  ;
avec A l'aire geometrique du photomultiplicateur. Pour obtenir le nombre de photoelectrons
detectes quand la lumiere arrive avec un angle d'incidence  par rapport au module optique, le
nombre de photoelectrons avec une incidence normale est convolue avec la mesure experimentale
de la reponse angulaire du module optique.
A ce point de la simulation du photomultiplicateur, on dispose d'un ensemble de signaux,
chacun etant caracterise par une amplitude (une charge entiere, n
i
) et un temps (t
i
). Comme
les modules ont ete supposes ponctuels et l'optique du photomultiplicateur parfaite, le temps
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de chaque signal electrique concide avec le temps d'arrivee du photon correspondant au pho-
tomultiplicateur. Ceci represente la sortie des programmes DADA, GEASIM et KM3. Pour
completer la simulation, il faut prendre en compte les uctuations de gain des phototubes et
leur resolution temporelle nie. Cette partie est assuree par TAXIFOLIA [101], un programme
qui realise aussi la simulation de l'electronique et de l'acquisition des donnees.
L'approximation sur laquelle repose la simulation des phototubes est la linearite des signaux
de sortie avec les signaux d'entree. On suppose aussi qu'une mesure precise du temps de transit
t
t
de chaque photomultiplicateur sera possible. A cause de cette derniere supposition, simuler
une resolution temporelle nie revient a engendrer un temps t
f
du signal de sortie en accord
avec une distribution gaussienne d'ecart type donne par (TTS)=
p
n
i
(annexe A).
Le nombre de photoelectrons emis par chaque dynode du phototube (12 ou 14 au total pour
les phototubes consideres par la collaboration) est calcule selon une distribution poissonienne,
de moyenne ng, ou n est le nombre de photoelectrons qui arrivent sur la dynode et g son
gain. La valeur du gain de chaque dynode est choisie telle que le spectre d'amplitude a un
photoelectron resultant de la simulation corresponde aux mesures experimentales (gure 3.4).
Pieces manquantes : la simulation de l'electronique d'acquisition et du position-
nement du detecteur
Actuellement (section 3.1.4), la collaboration ANTARES ne dispose pas d'un systeme de
declenchement bien deni. Les programmes de reconstruction utilisent donc des evenements
tels qu'ils apparaissent a la sortie d'un photomultiplicateur, sans simulation de la logique de
declenchement et de l'electronique d'acquisition.
Les performances de l'electronique laissent croire que sa prise en compte n'induira pas
de changements signicatifs dans la qualite des donnees. Malheureusement, nous devons e^tre
beaucoup plus prudents en ce qui concerne la deuxieme simplication notable dans la cha^ne de
simulation : le detecteur est suppose parfaitement aligne en temps et parfaitement positionne.
3.4 Reconstruction des evenements physiques
Les dierentes topologies qui peuvent e^tre enregistrees avec le detecteur ANTARES sont les
mono-traces, les multi-traces, les gerbes electromagnetiques ou hadroniques et les traces accom-
pagnees par des gerbes. Dans la section 2.1 nous avons vu quels sont les evenements physiques
qui conduisent a ces topologies et que, pour des energies en dessous du TeV, toute gerbe para^t
e^tre un \point brillant" a cause du mauvais echantillonnage du detecteur. Pour caracteriser
ces topologies, nous utilisons un systeme de reference droit, ayant son origine dans le centre de
gravite du detecteur, les axes Ox, Oy et Oz donnes par les directions du nord, de l'ouest et de
la verticale.
Une trace tridimensionnelle a quatre degres de liberte (deux angles et deux coordonnees,
gure 3.21). Un cinquieme s'ajoute pour les traces physiques, le temps. Pour caracteriser
les traces, nous parlerons donc de deux angles | le zenith  et l'azimut  |, du point A
d'approche minimale de la trace a l'origine du systeme de coordonnees et du temps t
0
de la
trace en ce point.
Un point brillant n'a que quatre degres de liberte : une position et un temps (gure 3.21).
La derniere topologie representee sur la gure 3.21 est la plus complexe : une trace avec un
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Figure 3.21 : Les dierentes topologies detectables avec le detecteur ANTARES
point brillant gagne, par rapport a une trace seule, un parametre supplementaire, le temps
du point brillant.
Les seuls evenements physiques que nous avons consideres pour le moment comme con-
duisant a des multi-traces sont les multi-muons atmospheriques. Ils constituent un bruit de
fond et nous n'avons pas envisage de les reconstruire comme tels. Nous sommes interesses
seulement par leur rejet. La ta^che est simpliee par le fait qu'ils sont presque paralleles et
arrivent en me^me temps sur le plan d'approche minimale du centre du detecteur, ce qui nous
permet de les caracteriser de la me^me maniere qu'une mono-trace, avec la direction de la trace
remplacee par la direction de la gerbe de multi-muons.
Le dernier parametre, commun pour toutes les classes d'evenements considerees est l'energie
de l'evenement.
En principe, pour chaque evenement qui declenche l'acquisition des donnees, nous devrions
essayer de le reconstruire dans les trois hypotheses precedentes et choisir la plus probable. En
pratique, une reconstruction able de la troisieme topologie n'est pas encore operationnelle, et
nous reconstruisons seulement des traces et des points brillants. De plus, nous nous sommes
interesses seulement aux evenements muoniques. La reconstruction des points brillants sera
faite uniquement pour rejeter les evenements avec un grand degre de sphericite. Un autre
travail de these [55], dedie a la reconstruction des evenements contenus de haute energie est en
cours. Dans ce cas la reconstruction de gerbes est beaucoup plus complete que notre approche.
L'information dont nous disposons pour reconstruire un evenement consiste en un ensemble
de coups, chacun ayant une information spatiale (la position et l'orientation du photomultipli-
cateur qui l'a enregistre), une amplitude (a
i
) et un temps (t
i
).
Predire les amplitudes des coups individuels provenant d'une certaine trace est hautement
non-trivial : les muons de haute energie ont des uctuations d'amplitude tres importantes et,
en general, un etalonnage able en amplitude du detecteur est beaucoup plus dicile a realiser
qu'un etalonnage temporel. Pour le moment, nous utilisons seulement les temps des coups
dans une fonction de vraisemblance qui permet de determiner les parametres spatio-temporels
d'une trace ou d'un point brillant. L'energie de l'evenement sera determinee ulterieurement,
en utilisant ses parametres spatio-temporels.
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Le choix de decoupler la reconstruction des parametres spatio-temporels et de l'energie est
motive principalement par le nombre deja important de degres de liberte du probleme. De
plus, pour les muons (mono-traces) il n'existe pas une technique unique de reconstruction de
l'energie sur tout le domaine d'energie auquel nous sommes sensibles : les muons en dessous de
300 GeV ont leur energie estimee avec leur parcours reconstruit et pour les muons au-dela du
TeV, nous utilisons une technique qui estime l'energie a partir de l'amplitude totale enregistree
dans l'evenement (section 3.4.5).
3.4.1 La fonction de densite de probabilite pour une trace
Les porteurs de l'information spatiale sur la
(xi, y i, z )i
t0
iL
θc
θc
di
iPMT
Tcherenkov
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Front d’onde
Figure 3.22 : Calcul du temps

Cerenkov.
trace sont les photons

Cerenkov, emis sur un co^ne
d'ouverture constante, centre sur la trace. Leur
temps d'arrivee peut donc e^tre calcule en fonction
des parametres de la trace (gure 3.22) :
t
iCer
= t
0
+
L
i
+ d
i
tan(
C
)
c
; (3.2)
ou 
C
est l'angle

Cerenkov et c la vitesse de la
lumiere dans le vide ; les parametres de la trace
interviennent par t
0
(le temps de la trace), d
i
(la
distance du photomultiplicateur a la trace) et L
i
(la distance entre le point d'approche minimale de
la trace au phototube et le point d'approche min-
imale de la trace a l'origine du systeme de coor-
donnees.
Si tous les photons etaient des photons

Cerenkov
generes par le muon lui me^me et en absence de la
diusion de la lumiere dans l'eau, la distribution de l'ecart t entre le temps enregistre du
coup et son temps theorique calcule avec 3.2 serait une distribution normale, avec un ecart-
type donne par la resolution en temps. C'est le cas si on considere des photons provenant de
muons de basse energie (4  300 GeV, gure 3.23, a gauche).
Pour des energies de plus en plus hautes, le rapport du nombre de photons

Cerenkov emis
par les particules secondaires, issues des interactions stochastiques des muons, et le nombre de
photons

Cerenkov emis par le muon lui-me^me augmente. Ces photons \secondaires" arrivent
en retard par rapport aux photons \primaires" et la distribution de l'ecart t s'enrichit d'une
contribution proche d'une exponentielle decroissante (gure 3.23, a droite).
Pour eviter la dependance de la fonction de densite de probabilite par rapport a l'energie
du muon, nous en avons fait une moyenne sur un intervalle d'energie pertinent pour la physique
qui nous interesse. Des details sur la technique utilisee sont disponibles en [102]. Les resultats
de la reconstruction sont tres stables par rapport aux changements dans la queue exponentielle
de la fonction de densite de probabilite, a cause de la tres nette domination des photons directs.
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Figure 3.23 : Fonction de densite de probabilite de l'ecart t des photons issus des muons de
basse energie (gauche) et de haute energie (droite). La diusion de la lumiere dans l'eau n'est
pas simulee. Pour l'histogramme de gauche, les muons ont des energies entre 4 et 300 GeV et
un spectre en E
 2
. Pour l'histogramme de droite, des muons avec des energies de 2, 10, 50
et 250 TeV ont ete consideres. Le nombre de photons

Cerenkov (qui donnent la gaussienne
centrale) est independant de l'energie du muon, mais la contribution des photons secondaires
augmente avec l'energie. La variation du pic central est determinee par la normalisation a
l'unite de la distribution.
3.4.2 La fonction de densite de probabilite pour un point brillant
Le temps theorique d'arrivee d'une onde spherique sur un photomultiplicateur situe a une
distance d de son centre est :
t
th
= t
0
+
d
v
lum
; (3.3)
ou t
0
est le temps de l'onde et v la vitesse de propagation de la lumiere dans l'eau.
Comme dans le cas des coups provenant d'une trace, nous allons construire une fonction
de densite de probabilite pour l'ecart t du temps enregistre par rapport au temps de l'onde
spherique (equation 3.3). La position du \point brillant" est consideree comme etant le point
de debut de la gerbe. Le mauvais echantillonnage du detecteur fait appara^tre les gerbes
hadroniques et electromagnetiques comme spheriques, mais les queues de la distribution de
t deviennent de plus en plus importantes quand l'energie de la gerbe augmente et sa taille
devient comparable avec l'echantillonnage du detecteur (gure 3.24).
3.4.3 La fonction de vraisemblance
Pour trouver la trace ou le point brillant le plus probable, nous cherchons le maximum d'une
fonction de vraisemblance :
L =
n
Y
i=1
fdp(t
i
; parametres)
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Figure 3.24 : Fonction de densite de probabilite de l'ecartt pour des photons issus de gerbes
electromagnetiques et hadroniques. La position du \point brillant" est consideree comme etant
le point de debut de la gerbe. A noter que l'approximation s'applique parfaitement pour
des electrons de basse energie, mais qu'au-dela du TeV des ecarts signicatifs commencent a
appara^tre.
qui exprime la probabilite que les coups enregistres par les n photomultiplicateurs illumines
dans l'evenement proviennent de la trace ou du point brillant. A noter que la fonction de
vraisemblance est construite seulement avec les phototubes actifs dans l'evenement, et que
l'information des phototubes inactifs n'a pas encore ete prise en compte, ce qui devrait apporter
des ameliorations importantes.
3.4.4 Complications pratiques
Un muon de 1 TeV parcourt en moyenne l'equivalent d'environ 2,8 km d'eau. Sauf pour des
congurations absolument singulieres de l'espace de phase, il va illuminer plusieurs lignes de
detection. Ce n'est pas, malheureusement, le cas des muons de basse energie, qui ne declenchent
le systeme d'acquisition que dans certaines congurations. Imaginons un muon de 10 GeV, il
aura, en moyenne, un parcours de 40 m et il sera dicilement visible sur plusieurs lignes (qui
sont espacees de 60 m). Cependant, si ce muon est presque vertical et se trouve a la proximite
d'une ligne de detection, la reconstruction protera du meilleur echantillonnage du detecteur
dans la direction verticale (une dizaine de metres entre les etages de detection).
Pour l'etude des evenements contenus nous avons donc deux classes distinctes d'evenements :
ceux de tres basse energie et quasi verticaux qui seront en grande majorite des evenements
mono-ligne, et des evenements multi-ligne, avec plus d'energie. Pour les physiques de haute
energie, completement dominees par des evenements non-contenus, la topologie est plus simple :
seulement des evenements multi-ligne sont presents.
Pour les deux classes d'evenements contenus, l'information spatiale disponible n'est pas
la me^me. Tridimensionnelle dans le cas des d'evenements multi-ligne, elle est presque uni-
dimensionnelle pour le cas mono-ligne, puisque seule la coordonnee z a une grande variation
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d'un photomultiplicateur touche a un autre. Mais, dans les deux cas, le nombre de degres de
liberte du probleme est identique. La reconstruction sera donc beaucoup plus dicile pour les
evenements mono-ligne et, par consequence, beaucoup moins performante.
En dehors de la presence des evenements avec une faible information spatiale, un autre
probleme pratique de la reconstruction est lie a la procedure numerique de maximisation de la
fonction de vraisemblance decrite dans la section precedente. Le grand nombre de degres de
liberte rend la ta^che dicile et l'algorithme ne peut pas fonctionner sans lui fournir un bon
point de depart.
Finalement | mais ce n'est pas la moindre des complications | la reconstruction doit se
faire en presence d'un bruit optique continu, du^ a la radioactivite naturelle de l'eau de mer et a
une composante continue de la bioluminescence. Nous avons developpe des ltres qui separent
les coups dus au signal physique du bruit de fond optique. Ils seront detailles par la suite.
Problemes numeriques | pre-ajustement
Pour la sous-classe d'evenements multi-ligne, qui consiste principalement dans des muons avec
des longs parcours detectes, les coups sont proches de la trace qui les genere par rapport
au parcours du muon. En premiere approximation, nous pouvons considerer que les coups
sont distribues le long d'une trace moyenne [103]. Dans cette approximation, nous pouvons
construire une fonction de 
2
pour l'ecart t qui peut e^tre minimisee analytiquement.
Si, au moment t
0
, le muon se trouve au point ~x
0
, le 
2
pour le coup i enregistre avec un
temps t
i
sur un phototube situe en ~x
i
est

2
i
= (~x
i
  ~x
0
  v
~
k(t
i
  t
0
))
2
La vitesse v de propagation de la trace est un parametre libre et
~
k represente le vecteur de
direction du muon. La minimisation du 
2
=
P
i

2
i
par rapport a ~x
0
et
~
k conduit a un systeme
lineaire facile a resoudre.
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Figure 3.25 : Erreur d'estimation du zenith de la trace et de son temps pour des muons au-
dela du TeV, qui touchent au moins 10 photomultiplicateurs, repartis sur au moins 4 lignes de
detection.
3.4. Reconstruction des evenements physiques 67
La procedure est performante : l'erreur moyenne d'estimation du zenith de la trace est de
6

et celle sur le temps inferieure a 100 ns (gure 3.25).
Malheureusement, dans le cas des evenements mono-ligne, cette approximation de trace
moyenne est inapplicable. La technique que nous avons consideree comme la plus able pour
cette classe, ou l'information spatiale disponible est particulierement pauvre, est d'echantillonner
uniformement l'espace de phase des parametres. Une maximisation est faite a partir de tous
les points choisis et nous gardons comme solution celle avec la meilleure vraisemblance.
Notons que l'amelioration de la technique de recherche d'un point de depart peut ameliorer
beaucoup la qualite de la reconstruction (gure 3.26).
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Figure 3.26 : Erreur sur l'angle reconstruit de la trace quand la procedure d'ajustement utilise
comme point de depart la vraie trace (gris) et quand elle utilise la trace fournie par le pre-
ajustement (blanc). Precisons que dans le cas des evenements mono-ligne nous considerons
seulement l'erreur sur le zenith de la trace et non l'angle global. A noter la dierence entre la
qualite de la reconstruction pour les deux topologies.
Bruit optique | ltres de bruit optique continu
Le moyen le plus facile pour eliminer les coups dus a la composante continue du bruit de fond
optique serait d'enregistrer seulement les coups en concidence. Rappelons que deux coups sont
en concidence s'ils sont enregistres par deux photomultiplicateurs du me^me etage, a moins de
20 ns et que dans la conguration choisie pour le detecteur ANTARES, le taux du bruit en
concidence est inferieur a 5 Hz pour des modules optiques de 10
00
. Il s'agit, pourtant, d'une
technique tres cou^teuse pour le signal, surtout a basse energie, ou l'information disponible est
pauvre, parce que moins d'un tiers des signaux sont en concidence (gure 3.27). Nous avons
donc developpe des techniques de ltrage du bruit de fond optique pour recuperer l'information
des coups isoles. Trois types de ltres que nous detaillerons sont appliques : le ltre de causalite,
le ltre de continuite et la correlation des coups

Cerenkov.
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Figure 3.27 : A gauche : rapport entre le nombre de signaux en concidence et le nombre total
de signaux, pour les photomultiplicateurs touches par le muon ou l'ensemble muon et gerbe
hadronique, en fonction de l'energie du neutrino. A droite : nombre total de signaux engendres
par le muon ou l'ensemble muon et gerbe hadronique, en fonction de l'energie du neutrino.
Filtre de causalite
Ce ltre est universel, il s'applique pour tous les types de signaux. Il utilise le fait que l'onde la
moins rapide qui se propage dans l'eau est l'onde spherique. Deux coups en correlation causale
seront separes au plus par :
t =
d
v
lum
+ constante;
ou d est la distance entre les coups, v
lum
la vitesse de propagation de la lumiere dans l'eau et
la constante est due a la resolution temporelle nie du detecteur.
A cause du temps de calcul, le ltre ne verie pas si tous les coups sont compatibles du
point de vue causal entre eux, mais que pour chaque coup, il existe au moins n autres (n deni
par l'utilisateur) compatibles avec lui. Il assure une bonne ecacite pour un petit nombre de
coups aleatoires. Par exemple, la gure 3.28 montre que, pour un taux de bruit optique de
20 kHz, en xant n a 6 et la constante a 20 ns, le ltre rejette en moyenne 60% des signaux
de bruit. Une perte continue d'ecacite est constatee avec l'augmentation du taux de bruit.
Filtre de continuite
Les evenements mono-ligne donnent un signal groupe, continuellement distribue sur la ligne
de detection. Il est tres rare d'enregistrer plus de deux etages consecutifs non-touches comme
nous le pouvons voir dans la gure 3.29. Au contraire, le bruit de fond optique donne des coups
distribues aleatoirement sur la ligne. Nous pouvons donc demander la continuite des etages
touches dans un evenement en gardant, par exemple, seulement les groupes d'etages qui ont
un maximum de deux etages non-touches.
Correlation des coups

Cerenkov
Pour la reconstruction des traces, nous pouvons aussi utiliser la tres bonne correlation des
coups

Cerenkov pour les discriminer du bruit. La methode est applicable si une estimation
relativement precise de la trace est disponible.
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Figure 3.28 : Distribution de la fraction
des signaux de bruit de fond continu rejetes
par le ltre de causalite, par evenement.
Le taux simule de bruit est de 20 kHz et
l'algorithme verie que chaque signal est
lie par la causalite avec au moins 5 autres.
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Figure 3.29 : Distribution du nombre
d'etages consecutifs non-touches par le sig-
nal (muons et gerbes hadroniques), dans le
cas des evenements mono-ligne.
La technique proprement dite est la suivante : les signaux en concidence sont utilises
pour estimer la trace et, a partir de cette estimation, deux variables discriminantes entre
le signal et le bruit de fond sont construites | l'ecart t entre le temps du signal et son
temps estime

Cerenkov et l'estimation de la distance parcourue par les photons illuminant le
photomultiplicateur.
Les distributions de ces deux variables discriminantes seront presentees sur la gure 4.3,
pour un taux de 40 kHz de bruit de fond optique et des evenements contenus multi-ligne de
basse energie (4-300 GeV).
3.4.5 Reconstruction de l'energie
Si, pour la reconstruction des trajectoires, nous disposons d'une technique unique pour toutes
les energies auxquelles le detecteur est sensible, la reconstruction de l'energie des muons est
beaucoup plus fractionnee.
Dans le cas des evenements contenus (engendres par des neutrinos avec une energie inferieure
a 300 GeV), une bonne partie des traces muoniques engendree est contenue dans le volume
actif du detecteur. L'energie de ces muons peut donc e^tre estimee a partir de leur parcours
reconstruit (section 2.1.3). Me^me pour les traces partiellement contenues (c'est-a-dire pour
lesquelles le point d'arre^t de la trace n'est pas contenu dans le volume actif du detecteur)
des corrections peuvent e^tre appliquees sur le parcours detecte et conduisent a une estimation
satisfaisante de l'energie du muon (section 4.7).
Dans le cas des evenements non-contenus (dominant pour des neutrinos d'energie superieure
a 500 GeV), non seulement les parcours moyens excedent largement les dimensions du detecteur,
mais les parcours individuels enregistrent aussi des uctuations tres importantes (section 2.1.3).
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Le parcours detecte ne peut donc plus e^tre utilise comme estimateur de l'energie du muon, en
dehors du fait qu'il lui impose une limite inferieure stricte.
Heureusement, au-dela du TeV, le muon n'est plus une particule au minimum d'ionisation :
sa perte d'energie est dominee par les processus radiatifs (gure 2.12) et elle est lineairement
proportionnelle a son energie. Il est donc possible de retrouver son energie a condition qu'un
estimateur able de la perte d'energie soit disponible.
Il existe donc une distinction claire entre les evenements contenus et ceux non-contenus et
il est essentiel de pouvoir les discerner. Pour cela, un algorithme special a ete developpe.
La premiere etape consiste dans la reconstruction du point de la trace d'ou provient le pre-
mier photon detecte, le point A sur la gure 3.30. La trace est par la suite extrapolee en arriere
et l'algorithme verie s'il y a des photomultiplicateurs qui auraient pu enregistrer de la lumiere
provenant de plus loin que le point A. Il est clair que s'il n'y en a pas, l'evenement, tel qu'il est
reconstruit, est non-contenu. D'une maniere plus quantitative, la probabilite que l'evenement
soit contenu est reliee a l'amplitude qui aurait du^ e^tre enregistree sur ces photomultiplicateurs,
mais qui ne l'a pas ete.
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Figure 3.30 : L'estimateur d'evenement contenu.
En premiere approximation, nous pouvons considerer la somme des amplitudes individuelles
comme estimateur :
est(npe) =
X
i
a
0
d
i
f(
i
);
ou l'estimateur est exprime en nombre de photoelectrons ; (a
0
=d
i
)f(
i
) est l'amplitude qui
est enregistree en moyenne par un module optique situe a une distance d
i
d'une trace muonique
et sur lequel la lumiere

Cerenkov arrive a un angle d'incidence 
i
(gure 3.30) ; f() est
la reponse angulaire du module optique (section 3.1.1).
Une amelioration rapide de l'estimateur serait de prendre en compte le facteur exponentiel
du^ a l'attenuation de la lumiere. Mais des changements plus signicatifs devraient accompagner
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la construction de l'estimateur en termes de probabilites :
P =
Y
i
P
i
(a
i
ja
det
i
);
ou P
i
(a
i
ja
det
i
) represente la probabilite pour un module optique qui devrait detecter un signal
avec une amplitude a
i
d'enregistrer une amplitude a
det
i
.
Actuellement nous utilisons seulement la somme des amplitudes comme estimateur.
Si l'evenement est reconnu comme contenu, son energie est donc reconstruite en utilisant
son parcours detecte. En ce qui concerne les evenements non-contenus, un estimateur de la
perte d'energie des muons a ete decrit en [98]. L'idee est la suivante : me^me si le nombre
de photons

Cerenkov emis par le muon est independant de son energie, le nombre de photons
engendres d'une maniere indirecte par le muon est proportionnel a son energie. En eet les
processus radiatifs dominants (creation de paires, rayonnement de freinage, rayons ), qui sont
proportionnels a l'energie du muon, generent des gerbes electromagnetiques bien collimees avec
la direction du muon et qui produisent de la lumiere

Cerenkov. L'amplitude totale enregistree
dans le detecteur est donc un bon estimateur de l'energie du muon. Les performances de cette
methode sont bonnes, elle permet une resolution sur le logarithme de l'energie qui varie entre
0,48 a 1 TeV et 0,32 a partir de 100 TeV (un facteur 3, respectivement 2 sur l'energie).
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Chapitre 4
Performances a basse energie du detecteur
ANTARES
Le sujet de ce chapitre est la caracterisation des performances a basse energie du detecteur
propose par la collaboration ANTARES et nous nous interesserons exclusivement a la detection
des evenements contenus. Les resultats constitueront la base pour l'analyse des oscillations
des neutrinos atmospheriques presentee dans le chapitre 5, mais ils sont pertinents pour toute
physique qui s'interesse (aussi) aux energies basses, comme la recherche indirecte des neutralinos
ou la detection des sources ponctuelles.
Me^me si les resultats de cette section sont tres generaux, pour les obtenir nous avons utilise
des neutrinos engendres en accord avec le modele des neutrinos atmospheriques. Les taux
d'evenements qui vont appara^tre correspondent a la modelisation du groupe de Bartol pour
ce ux de neutrinos atmospheriques, modelisation qui sera detaillee dans la section 5.1.
4.1 Conditions de l'analyse
Les evenements neutrinos muoniques qui subissent une interaction dans le volume de detection
ont ete engendres avec CONI (les interactions par courant charge) et RSQ (les interactions
quasi-elastiques et resonantes).
Les tirages sont uniformes dans le volume de detection, avec un spectre en energie en 1=E
2
(entre 4 et 300 GeV) et avec une distribution uniforme en fonction de l'azimut et du cosinus du
zenith du neutrino. Les evenements engendres sont ponderes tels que leur spectre corresponde
au spectre des neutrinos atmospheriques. La qualite du tirage est bonne : la gure 4.1 montre
que les poids n'ont pas de variations importantes. La statistique (2 000 000 evenements 

et
2 000 000 evenements 

) correspond a environ 3 ans d'acquisition de donnees.
Le suivi des traces dans le volume de detection a ete fait avec DADA, en simulant seulement
l'absorption de la lumiere dans l'eau et en supposant une longueur d'absorption au pic de
sensibilite d'ANTARES ( 466 nm) de 55 m. La variation de la longueur d'absorption avec la
longueur d'onde est celle presentee dans la gure 2.9. La sensibilite des resultats a la valeur de
la longueur d'absorption sera discutee dans la section 5.4.
La simulation des photomultiplicateurs est assuree conjointement par DADA et TAXIFO-
LIA. Les photomultiplicateurs consideres sont des HAMAMATSU R7081-20 de 10
00
presentes
dans la section 3.1.1. Le taux considere pour le bruit de fond optique continu est de 40 kHz.
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Figure 4.1 : Variations des poids pour le signal en fonction de l'energie du neutrino et de son
angle zenithal. Les poids appliques assurent la concordance du spectre des neutrinos engendres
avec le spectre des neutrinos atmospheriques. Les deux distributions visibles correspondent
aux 

(haut) et aux 

(bas).
4.2 Selection des evenements reconstructibles. Systeme de de-
clenchement
L'etude qui est presentee dans ce chapitre a ete menee parallelement a des etudes visant a
denir un systeme de declenchement pour le detecteur ANTARES. Nous ne disposons donc
pas d'une simulation complete du systeme de declenchement. Nous demandons tout de me^me
que les signaux que nous considerons aient une amplitude superieure a 0,5 photoelectron.
Notre approche a ete d'identier tous les evenements reconstructibles, sans imposer un
seuil de declenchement ; d'autres etudes [75] ont etudie des algorithmes de declenchement qui
preservent ces evenements, tout en reduisant le taux d'enregistrement a des valeurs raisonnables
(section 3.1.4).
Independamment du systeme de declenchement qui sera implemente, une quantite minimale
d'information est necessaire pour reconstruire un evenement physique. Par exemple, pour
reconstruire une trace muonique (caracterisee par cinq parametres libres), nous avons besoin
d'au moins cinq points connus, c'est-a-dire cinq photomultiplicateurs illumines par la trace.
Un seuil de declenchement \physique" minimal a donc ete deni : l'evenement doit avoir au
moins 5 photomultiplicateurs touches et parmi eux, en raison du bruit optique, deux
doivent e^tre en concidence.
L'etape suivante est d'essayer d'identier les evenements multi-ligne. Un critere minimal
pour tenter de reconstruire un tel evenement est d'avoir au moins deux lignes touchees
chacune par une concidence. Si ce critere n'est pas satisfait ou la reconstruction multi-
ligne n'aboutit pas, nous essayons d'identier la ligne individuelle qui pourrait conduire a une
reconstruction mono-ligne. Elle doit avoir 5 photomultiplicateurs touches et distribues
sur au moins trois etages, avec au moins deux d'entre eux en concidence.
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4.3 Reconstruction des evenements
La reconstruction des evenements se fait avec les outils decrits en section 3.4. La premiere
etape consiste a selectionner des coups de signal parmi les coups de bruit optique continu. Les
ltres decrits en section 3.4.4 ont ete optimises pour les evenements de basse energie qui nous
interessent. Le taux de bruit optique simule est de 40 kHz, mais nous avons etudie l'eet de
ce parametre d'environnement sur l'analyse d'oscillations (section 5.4.2).
Pour reconstruire la direction et l'energie des neutrinos, nous utilisons seulement l'informa-
tion portee par les muons. Nous etudions des evenements dans lesquels la plupart de l'energie
du neutrino est transmise au muon, ce qui se traduit dans la majorite des cas par le fait que la
plupart de l'information visible provient du muon et non de la gerbe hadronique. Nous allons
donc reconstruire les evenements dans l'hypothese d'une trace unique. Pour tout evenement
reconstruit, la reconstruction d'une gerbe hadronique tres simpliee sera aussi tentee et si la
derniere hypothese est plus probable que celle d'une trace muonique, l'evenement sera rejete.
Nous allons maintenant detailler l'algorithme de reconstruction pour les evenements multi-
ligne et pour ceux mono-ligne.
La reconstruction des evenements multi-ligne
Pour les evenements multi-ligne, le ltre de causalite n'est pas ecace : les evenements ont
une duree temporelle susamment importante pour qu'un grand nombre de coups de bruit
optique puisse se produire dans la fene^tre de causalite (section 3.4.4). Nous ne pouvons donc
utiliser que la correlation des coups

Cerenkov et, pour cela, une bonne estimation de la trace
est necessaire. Elle est assuree par l'approximation de trace moyenne (section 3.4.4), appliquee
sur les coups en concidence.
L'estimation de la trace est raisonnablement bonne, me^me pour ces basses energies (g-
ure 4.2) : l'ecart type de l'erreur moyenne sur l'estimation de l'angle zenithal de la trace est
de 18 degres et de 110 ns pour le temps de la trace.
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Figure 4.2 : Precision de l'estimation de trace moyenne pour l'angle zenithal et le temps de la
trace.
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Nous pouvons donc esperer une bonne separation des coups de signal par rapport aux coups
de bruit en utilisant les variables discriminantes decrites en section 3.4.4. En eet, en imposant
une fene^tre de [ 200ns; 120ns] pour t et d  120 m (gure 4.3), nous obtenons un rejet de
97% des coups de bruit optique pour une perte de 17% des coups de signal.
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Figure 4.3 : Selection des coups isoles en accord avec le resultat de l'algorithme de pre-
ajustement.
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Figure 4.4 : Distribution de l'erreur de la premiere reconstruction sur le zenith et le temps
de la trace. La distribution n'est pas gaussienne et l'ecart type qui appara^t sur la gure est
domine par les queues de distribution. A noter l'augmentation notable du nombre d'evenements
reconstruits avec une petite erreur angulaire par rapport au pre-ajustement.
Une reconstruction de la trace muonique est possible en utilisant les coups selectionnes et,
comme point de depart pour l'algorithme d'ajustement, l'estimation de trace moyenne. La
precision de cette premiere reconstruction est bonne (gure 4.4). Elle peut e^tre amelioree en
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selectionnant a nouveau les coups a partir de la trace reconstruite. En imposant une fene^tre
temporelle sur t de [ 20ns; 40ns], un rejet supplementaire de 40% des coups de bruit est
possible, pour une perte correspondante pour les coups de signal de 10%.
La gure 4.5 montre qu'environ 90% des coups de signal sont gardes par ces selections
et le pourcentage des coups de bruits dans les coups selectionnes est generalement inferieur
a 20%. L'ecacite des selections est donc satisfaisante, sauf pour des neutrinos de tres basse
energie, qui pourraient benecier beaucoup d'un traitement dierencie en fonction, par exemple,
du nombre de coups de l'evenement. Des selections iteratives, en veriant la stabilite de la
reconstruction et des selections-me^me a chaque niveau, representent une autre amelioration
possible pour les evenements interessants.
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Figure 4.5 : A gauche : fraction representee par les coups de signal parmi tous les coups de
l'evenement, apres les selections, en fonction de l'energie du neutrino. A droite, ecacite de
la selection pour les coups de signal en fonction de l'energie du neutrino. Les barres d'erreur
representent la dispersion des points dans chaque intervalle de l'histogramme.
Une seconde reconstruction de la trace est faite, en utilisant cette fois la premiere recon-
struction comme point de depart pour l'algorithme d'ajustement et les signaux selectionnes
par le dernier ltre. Le resultat sera la trace \nale", utilisee par la suite dans l'analyse. La
precision de cette reconstruction est donnee dans la gure 4.6. Pour cette trace et en utilisant
l'ensemble des coups selectionnes, nous retrouvons le point de depart de la trace, son point
d'arre^t et, avec les estimateurs de point contenu, l'algorithme decide sur son caractere contenu
(section 3.4.5).
La reconstruction des evenements mono-ligne
La premiere etape d'une reconstruction mono-ligne consiste a identier la ligne de detection
qui porte la plupart de l'information enregistree dans l'evenement. Pour cela, les coups de
chaque ligne qui passent le seuil de declenchement decrit dans la section 4.2, sont selectionnes
en accord avec les criteres de continuite le long de la ligne et de causalite. Si plusieurs lignes
satisfont le seuil de declenchement apres le ltrage des coups, l'algorithme choisit celle avec la
plus grande amplitude enregistree dans les coups en concidence.
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Figure 4.6 : Distributions des erreurs de la procedure de reconstruction multi-ligne sur les
angles de la trace (zenith et azimut), son temps et sa distance d'approche minimale au centre
du detecteur.
Apres selections, 95% des photomultiplicateurs touches sur la ligne proviennent du signal.
L'ecacite des selections est tres bonne pour les evenements de basse energie et ascendants
(90% des coups sont gardes, comme nous pouvons voir sur la gure 4.7), mais elle se degrade
pour les evenements de plus haute energie et a grand angle zenithal.
La reconstruction proprement dite de l'evenement se fait en utilisant seulement l'infor-
mation selectionnee sur la ligne principale. En principe, ceci implique une perte signicative
d'information mais, sur les lignes secondaires, les coups de signal sont \noyes" dans les coups
de bruit de fond et nous n'avons pas reussi a trouver un moyen ecace de selection.
La precision de la reconstruction mono-ligne est visible dans la gure 4.8. Il faut noter
la nette deterioration par rapport a la reconstruction multi-ligne (gure 4.6) et la presence,
dans la distribution de l'erreur de reconstruction sur le zenith de la trace, de pics secondaires
a deux fois l'angle

Cerenkov (84

). Ces pics correspondent a une degenerescence geometrique
entre une trace ascendante et une trace horizontale, quand seulement le front d'onde

Cerenkov
ascendant de la trace horizontale est enregiste dans le detecteur.
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Figure 4.7 : Fraction representee par les coups de signal dans l'ensemble des coups selectionnes
de l'evenement mono-ligne en fonction de l'energie du neutrino (gure de gauche). A droite :
ecacite de la selection pour les coups de signal representee en fonction de E cos() du neutrino.
Les barres d'erreurs des histogrammes correspondent a la dispersion des points dans chaque
intervalle.
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Figure 4.8 : Distributions des erreurs de la procedure de reconstruction mono-ligne sur les
angles de la trace (zenith et azimut), son temps et sa distance d'approche minimale au centre
du detecteur.
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4.4 Selection des evenements bien reconstruits
Seules les traces reconstruites dans le \volume" du detecteur (
p
(x
2
+ y
2
)  500 m, jtj  500 ns,
 300m  z  250m) sont acceptees par l'analyse ; une condition supplementaire est imposee
pour les evenements mono-ligne, qui doivent e^tre reconstruits avec un zenith inferieur a 45

.
Beaucoup d'entre elles sont pourtant mal reconstruites. Une procedure de selection des traces
bien reconstruites s'impose.
Pour la denir, nous avons fait le choix de caracteriser un evenement bien reconstruit comme
etant un evenement avec une faible erreur sur le zenith de la trace, non seulement a cause de
l'importance speciale du zenith pour l'analyse d'oscillations, mais aussi parce que la resolution
angulaire du detecteur determine le rejet du bruit de fond. Nous appelons donc \signal"
l'ensemble des evenements bien reconstruits et \bruit de fond " l'ensemble des evenements mal
reconstruits (precisons que la nomenclature est specique a cette section) :
 signal : les evenements reconstruits avec une erreur zenithale inferieure a 5

, pour les
evenements mono-ligne, et a 3

, pour les evenements multi-ligne ;
 bruit : les evenements reconstruits avec une erreur zenithale superieure a 10

.
Nous allons maintenant detailler, pour les deux classes d'evenements, les variables dis-
criminantes, les coupures choisies et leurs performances. Le choix precis des coupures a
ete dicte par une optimisation du rapport des ecacites pour le signal et pour le
bruit, tout en imposant une ecacite minimale de 80% pour le signal, au niveau
de chaque coupure. Notons que les variables discriminantes que nous avons choisies ne sont
pas completement decorrelees et que l'utilisation de coupures multi-dimensionnelles pourrait
apporter une amelioration notable de la selection.
Les evenements mono-ligne
 en demandant que le nombre de coups \directs" soit superieur a 9, ou les coups directs
sont denis comme les coups avec un residu temporel  5ns  t  10ns, nous obtenons
un rejet de 85% du fond, pour une perte de 45% pour le signal (gure 4.9, gauche).
 le volume de l'ellipsode des erreurs estimees par la procedure d'ajustement doit e^tre
inferieur a 0,5 (gure 4.9, droite).
log10(eNombre des coups Cerenkov 1*e2*e3*e4*e5)
10
10 2
1
10
10 2
-4 -2 0 2 4 60 2.5 5 7.5 10 12.5 15 17.5 20 22.5
Figure 4.9 : Distributions des variables discriminantes pour le signal (continu) et le bruit de
fond (tirets), dans le cas des evenements mono-ligne. Les eches indiquent les coupures choisies.
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Les evenements multi-ligne
 la vitesse du muon est estimee par l'algorithme de pre-ajustement. En demandant qu'elle
soit superieure a 0,25 m/ns, nous obtenons un rejet de 23% du bruit de fond, pour une
perte de 8% du signal (Fig. 4.10) ;
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Figure 4.10 : Une bonne partie des evenements dangereux, parce qu'ils sont reconstruits
plus verticaux qu'ils ne le sont, ont une faible vitesse estimee du muon (gauche). A droite,
la distribution de la vitesse estimee du muon pour le signal (continu) et le bruit (tirets).
 le volume de l'ellipsode des erreurs estimees par la procedure d'ajustement doit e^tre
inferieur a 0,2 ;
 le logarithme decimal du produit des erreurs estimees sur le zenith, l'azimut et le temps
de la trace, log (e
3
 e
4
 e
5
), doit e^tre inferieur a 1,85 ;
 la dierence entre l'estimation de trace moyenne et le resultat de l'ajustement pour le
zenith de la trace ne doit pas depasser 15

;
 le logarithme decimal de la vraisemblance normalisee de la trace ajustee,
log

lik
mu1
# hit  5

 0; 68:
La gure 4.11 montre les distributions des variables discriminantes pour le signal et le bruit
de fond, ainsi que les ecacites des coupures pour le signal et les facteurs de rejet obtenus pour
le bruit. L'ecacite de chaque coupure est calculee par rapport aux evenements selectionnes
par les coupures qui la precedent.
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Figure 4.11 : Les distributions des variables discriminantes pour les evenements multi-ligne,
dans le cas du signal (continu) et du bruit de fond (tirets) sont presentees dans les gures de
gauche, ainsi que les coupures appliquees. A droite, les courbes d'ecacite du bruit par rapport
au signal, en variant la valeur des coupures.
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Les performances des coupures pour les evenementsmono-ligne et multi-ligne sont presentees
en gure 4.12. L'ecacite globale, denie comme le rapport entre le nombre d'evenements
de signal acceptes par les coupures et le nombre initial d'evenements, est de 30% pour les
evenements mono-ligne et de 45% pour les multi-ligne.
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Figure 4.12 : L'eet des selections sur l'erreur de reconstruction du zenith pour les evenements
multi-ligne (gauche) et mono-ligne (droite).
4.5 Resolution angulaire
La resolution angulaire est le parametre critique de l'analyse. La sensibilite aux oscillations
depend directement de cette resolution, qui est aussi le facteur dominant dans la determination
de la resolution en energie (section 4.7). D'une maniere plus generale, une bonne resolution
angulaire garantit le rejet du bruit de fond.
Dans le cas de l'astronomie neutrino, les deux angles du neutrino | le zenith et l'azimut
| sont importants pour retrouver la source des neutrinos. La resolution angulaire sera donc
la resolution sur la direction du neutrino. Pour l'etude des neutrinos atmospheriques, dius
et caracterises par une parfaite symetrie azimutale au-dela de quelques GeV, seul le zenith du
neutrino compte. Nous parlons donc de la resolution angulaire comme etant la resolution sur
l'angle zenithal du neutrino.
La reconstruction du neutrino est basee sur la detection du muon qu'il engendre. La
resolution angulaire comprend donc une partie physique, liee a la generation du muon (sec-
tion 2.1.1) et une partie determinee par la reconstruction du muon. Cette derniere est visible
dans la gure 4.13, pour les deux classes d'evenements: mono-ligne et multi-ligne. Une erreur
mediane de 1,6

est atteinte pour les evenements mono-ligne et de 0,28

pour les evenements
multi-ligne.
La resolution angulaire de reconstruction s'ameliore avec l'energie (gure 4.14, gauche).
Notons aussi que la resolution totale est dominee par la reconstruction du muon en dessous de
40 GeV et les deux contributions sont comparables au-dela. Pour l'analyse d'oscillations, la
variation de cette resolution en fonction de E=L est importante et sur la gure 4.14, a droite,
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nous observons une nette deterioration de cette resolution pour les petites valeurs de E=L,
principalement a cause de l'energie.
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Figure 4.13 : Resolution angulaire attendue pour les evenements multi-ligne (gauche) et mono-
ligne (droite).
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4.6 Volume eectif et nombre attendu d'evenements
La notion de \volume eectif" (section 2.2), ajoutee aux resolutions angulaire et en energie
du detecteur, permet de caracteriser les performances du detecteur d'une maniere susante
pour presque tous les types de physique de basse energie. A partir d'environ 500 GeV, les
evenements non-contenus dominent les evenements contenus et la notion pertinente est celle de
\surface eective". Pour l'etude des oscillations des neutrinos atmospheriques, ce regime n'est
pas atteint et nous allons nous interesser seulement aux volumes eectifs de detection.
Le volume eectif depend de l'energie et de la direction du neutrino. Pour des analyses
particulieres, il peut s'averer convenable de le representer en fonction d'une convolution de ces
deux variables. Par exemple, dans le cas des oscillations des neutrinos atmospheriques, on peut
s'interesser a sa variation en fonction de L=E, ou L est la longueur d'oscillation des neutrinos
et E leur energie.
Rappelons que, pour eviter tout biais de simulation, les evenements sont engendres dans
un grand volume de tirage entourant le detecteur (section 3.3). Le volume eectif a un certain
niveau de detection est donne par
V
x
(E

; 

) =
N
x
N
tirage
V
tirage
;
ouN
x
represente le nombre d'evenements enregistres,N
tirage
le nombre d'evenements engendres
et V
tirage
le volume de tirage. La convolution de ce volume eectif avec un certain ux de
neutrinos 

(E

; 

) permet d'estimer directement le taux d'evenements enregistres dans le
detecteur au niveau correspondant de detection et pour les processus physiques consideres.
Nous avons represente dans la gure 4.15 le volume eectif de reconstruction et de declen-
chement \ideal" en fonction de l'energie et du zenith du neutrino. Le declenchement \ideal"
demande 5 photomultiplicateurs touches dans un evenement et l'absence de bruit de fond
optique. Avec une reconstruction parfaite cette information sera, dans la plupart des cas
1
,
susante pour reconstruire le muon.
Le volume de declenchement est presque constant a partir de 100 GeV et il atteint 2,210
7
m
3
a 300 GeV. Une forte croissance est manifeste en dessous de 100 GeV : il passe de 10
5
m
3
a
5 GeV, a 510
6
m
3
a 20 GeV et 1,810
7
m
3
a 100 GeV. A cause de l'asymetrie du detecteur, il
est presque constant pour des neutrinos ascendants, mais decro^t fortement pour les neutrinos
descendants.
Le volume de reconstruction presente un comportement similaire : forte croissance avant
100 GeV (2  10
6
m
3
a 20 GeV, 9  10
6
m
3
a 100 GeV), faible croissance dans la region de
100 GeV et une region de saturation au-dela. Si nous denissons un seuil de declenchement
comme l'energie a laquelle le volume eectif atteint 10% de sa valeur de palier, sa valeur se
situe vers 10-15 GeV. Notons aussi que le volume geometrique du detecteur, deni comme le
volume \strictement" instrumente (rayon 112 m, longueur des lignes 324 m), de 1; 3  10
7
m
3
est atteint par le volume eectif de reconstruction vers 160 GeV.
A cause du bruit de fond du^ aux muons atmospheriques, nous nous interessons seulement
a des evenements ascendants, caracterises par
2
:
1
Dans le cas des evenements contenus, une fraction non-negligeable de la lumiere provient de la gerbe
hadronique (gure 3.27) et ne porte pas l'information directionnelle necessaire pour reconstruire le muon.
2
Dans l'optimisation de la selection des evenements bien reconstruits nous avons pourtant considere tous les
evenements multi-ligne reconstruits, et pas seulement les ascendants.
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Figure 4.15 : Volume eectif de declenchement, de reconstruction et de selection (seulement
pour les evenements ascendants) du detecteur, en fonction de l'energie du neutrino (gauche)
et de son zenith (droite). La ligne continue dans la gure de gauche represente le volume
\geometrique" instrumente du detecteur. En pointille est representee la valeur de palier du
volume eectif de declenchement ideal.
 

rec
 80

pour les evenements multi-ligne ;
 

rec
 45

pour les evenements mono-ligne.
Le volume eectif de selection pour ce lot restreint d'evenements appara^t sur la me^me g-
ure 4.15. Sa valeur de palier de 2; 5  10
6
m
3
est atteinte vers 160 GeV.
La valeur de ce volume de selection peut para^tre tres basse, mais l'eet n'est pas determine
uniquement par les selections. Rappelons que pour ce volume eectif nous considerons seule-
ment les evenements ascendants (zenith inferieur a 80

pour les evenements multi-ligne et
inferieur a 45

pour les mono-ligne). Me^me si le volume eectif de reconstruction est relative-
ment haut, beaucoup d'evenements sont reconstruits avec des erreurs angulaires importantes
et rejetes apres les selections de qualite.
Les taux de comptage au niveau de la reconstruction et de la selection pour les evenements
ascendants, et en supposant le ux de Bartol pour les neutrinos atmospheriques, sont donnes
en gure 4.16 en fonction de l'energie des neutrinos et de leur E=L.
4.7 Resolution en energie
La derniere caracteristique importante du detecteur du point de vue de l'analyse d'oscillations
est la resolution en energie. L'energie est reconstruite en utilisant le parcours detecte des
muons ; par consequence, seulement les evenements contenus ou partiellement contenus pour
lesquels nous pouvons estimer le parcours seront utilises.
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Figure 4.16 : Taux attendus d'evenements ascendants au niveau de la reconstruction et de la
selection, dans une annee d'acquisition des donnees. La largeur des intervalles est de 10 GeV.
Les parcours des muons sont estimes dieremment pour les evenements mono-ligne et multi-
ligne. Dans le cas des evenements multi-ligne, la bonne resolution sur la direction de la trace
permet aussi une bonne reconstruction du point de depart et d'arre^t de la trace (gure 4.17).
L'erreur moyenne sur la direction de la trace est beaucoup plus grande pour les evenements
mono-ligne, surtout a cause du peu d'information disponible dans le plan perpendiculaire a la
ligne. Une maniere de minimiser l'impact de la mauvaise resolution sur l'azimut de la trace est
d'estimer le parcours du muon avec sa projection sur la ligne a la place de la reconstruction
explicite du point de depart et d'arre^t de la trace.
Pour estimer l'ecacite de l'algorithme qui selectionne les evenements multi-ligne contenus,
nous avons deni deux sous-classes d'evenements :
 des evenements avec le point de depart (arre^t) strictement contenu dans le volume de
detection (
p
x
2
+ y
2
 100 m, jzj  160 m) ;
 des evenements avec le point de depart (point d'arre^t) en dehors du volume de detection
(
p
x
2
+ y
2
 150 m).
La distribution de l'estimateur de point contenu est nettement dierente pour les deux
sous-classes (gure 4.18). Par exemple, en imposant que l'estimateur soit superieur a 20 pour
le point de depart de la trace, 96% des evenements avec le point d'interaction reellement
non-contenu sont rejetes, pour une perte de 33% des evenements avec le point d'interaction
reellement contenu.
Un choix similaire est possible pour la selection des traces avec le point d'arre^t contenu.
La perte de statistique serait pourtant trop importante et force a l'utilisation des traces semi-
contenues. Dans la denition des criteres de selection de ces traces, il faut considerer non
seulement la resolution sur le parcours du muon, mais aussi les bruits de fond : contrairement
au point d'arre^t, un point de depart contenu dans le volume de detection assure aussi un rejet
potentiel des bruits de fond qui sont, dans leur grande majorite, des evenements non-contenus
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Figure 4.17 : Resolutions sur les coordonnees du point de depart de la trace du muon (haut)
et d'arre^t (bas).
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Figure 4.18 : L'estimateur de point contenu pour le point de depart et le point d'arre^t de la
trace.
4.7. Resolution en energie 89
(section 4.8). Pour ce type d'evenements, des analyses futures plus completes pourraient en-
visager aussi la mesure de l'energie hadronique.
L'energie est donc reconstruite pour tous les evenements avec le point de depart estime
contenu (est  20). Des corrections sont apportees au parcours reconstruit du muon, en
fonction de la valeur de l'estimateur de point contenu pour le point d'arre^t de la trace, pour
que la moyenne de la distribution de la dierence entre le vrai parcours et le parcours reconstruit
soit proche de zero :
 est  20, correction 0 ;
 5  est < 20, correction 10 m ;
 1  est < 5, correction 50 m ;
 est < 1, correction 80 m.
Pour les evenements mono-ligne, un critere de selection des traces contenues est d'imposer
que le premier et le dernier etage de la ligne ne soient pas touches dans l'evenement. En
reduisant aussi l'espace de phase a des evenements presque verticaux (zenith reconstruit de la
trace inferieur a 30

) nous obtenons une bonne resolution en energie (gure 4.19). Des biais
inherents a la methode sont pourtant presents : le parcours des muons de basse energie est
surestime a cause du bruit de fond optique et de la gerbe hadronique qui accompagne le muon ;
a haute energie, ces deux facteurs jouent beaucoup moins que les inecacites de detection
de la lumiere qui conduisent a une sous-estimation de la trace du muon et a l'etiquetage des
evenements non-contenus comme contenus.
Globalement, la resolution en energie est representee sur la gure 4.20 en fonction de
E= cos du neutrino. Elle est presque constante au-dela de 20 GeV.
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Figure 4.20 : Resolution globale sur l'energie
du muon en fonction de E= cos du neutrino.
90 Chapitre 4. Performances a basse energie du detecteur ANTARES
4.8 Rejet du bruit de fond
Nous nous sommes interesses a la detection des evenements contenus engendres par des neu-
trinos muoniques et, pour ce type d'evenements, il y a principalement deux types de bruit de
fond potentiels :
 des evenements non-contenus, c'est-a-dire des muons entrant dans le detecteur et qui sont
reconstruits comme contenus a cause des inecacites dans la detection de la lumiere ;
 des vrais evenements contenus, mais engendres par d'autres saveurs (les neutrinos electro-
niques).
Les neutrinos electroniques
Aux energies pertinentes, les ux sont domines par les neutrinos atmospheriques (sauf, peut
e^tre sur des periodes tres courtes qui suivraient des explosions de supernovae!). Une statistique
qui correspond a 3 ans d'acquisition de donnees a ete engendree avec CONI, sur un intervalle
d'energie qui a ete elargi jusqu'a 1 TeV. Nous n'enregistrons pas de faux evenements apres la
selection des evenements bien reconstruits.
Les muons atmospheriques
A cause du grand taux d'evenements attendus, il n'a pas ete possible de simuler tout l'espace
de phase comme pour les autres bruits de fond et notre approche a ete d'identier les regions
les plus dangereuses pour pouvoir renforcer la statistique.
Dans le cas des mono-muons, les plus dangereux ont ete identies comme etant les muons
presque horizontaux parce qu'ils sont reconstruits avec une ecacite beaucoup plus grande que
les muons verticaux et il est plus probable de les confondre avec les ascendants. Une statistique
d'un jour d'acquisition de donnees a donc ete simulee avec GEM : l'intervalle d'energie s'etend
jusqu'a 10 TeV (au detecteur) et le zenith des traces est inferieur a 125

. Nous n'avons pas
enregistre de candidats apres la selection des evenements bien reconstruits, ce qui nous permet
d'estimer une limite superieure a un degre de conance de 90% d'environ 900 faux evenements
contenus par an. Elle est nettement inferieure au taux attendu d'evenements de signal. De
plus, le taux d'evenements est la convolution du ux avec l'acceptance du detecteur, or la
tombee de l'acceptance du detecteur pour les petits angles zenithaux est tres importante et
nous pouvons esperer qu'elle compense sur tout l'hemisphere superieur la remontee du ux des
neutrinos atmospheriques.
Le detecteur se trouve a 2300 m de profondeur et cette distance de propagation dans l'eau
fait que les evenements multi-muons qui arrivent au detecteur sont tres similaires, en terme de
distribution en energie et spatiale des muons qui les constituent, independamment de l'energie
des primaires qui les engendrent [104]. Dans ces conditions, il sut, pour gagner du temps
CPU, de quantier pour chaque intervalle d'energie des primaires le pourcentage qu'il contribue
au taux de declenchement global du^ aux multi-muons, et de generer une grande statistique pour
l'intervalle le plus dangereux.
Cet intervalle a ete identie en [98] comme etant les multi-muons engendres par des pri-
maires avec une energie superieure a 200 TeV : ils representent 22% du ux total mais ils sont
responsables pour 52% du taux de declenchement. Une statistique de 4 jours pour ces multi-
muons a donc ete simulee et analysee [105] (elle correspond a environ 2 jours d'acquisition de
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donnees pour l'ensemble des multi-muons). Nous n'enregistrons pas de faux evenements apres
la selection des evenements bien reconstruits et nous pouvons donc mettre une limite superieure
a environ 450 evenements multi-muons par an qui seraient reconstruits comme des evenements
contenus (avec un degre de conance de 90%).
Les evenements neutrinos atmospheriques non-contenus
Les neutrinos muoniques atmospheriques qui interagissent en dehors du volume de detection,
mais pour lesquels le muon (de haute energie) est reconstruit (a cause des inecacites dans la
detection de la lumiere), comme etant de basse energie et contenu dans le volume du detecteur,
peuvent e^tre aussi un bruit de fond dangereux.
La statistique qui correspond a 3 ans d'acquisition de donnees a ete simulee avec GEM. Les
tirages ont ete isotropiques (0,2), et dans un domaine d'energie de 10 GeV-10 TeV pour le
muon sur la canette. Nous n'avons pas enregistre de faux evenements contenus.
4.9 Performances d'une geometrie uniforme du detecteur
Le sujet de cette section est la comparaison des performances de la geometrie a cur dense,
proposee dans [70] et consideree dans nos simulations, et d'une geometrie uniforme du detecteur
pour la detection des evenements contenus.
Rappelons que la geometrie a cur dense consiste en 13 lignes, avec une longueur instru-
mentee de 324 m et un espacement entre lignes d'environ 60 m (gure 4.21). Les quatre lignes
interieures ont 41 etages de modules optiques, espaces de 8 m, contre 21 etages (espaces de
16 m) sur les neuf autres lignes. Le nombre total de modules optiques est de 1059. L'idee
serait de garder le me^me volume de detection (nombre de lignes, longueur et emplacement) et
d'etudier l'eet d'une distribution uniforme des photomultiplicateurs. En gardant 28 etages
de detection sur chaque ligne (espaces de 12 m), nous arrivons a une geometrie uniforme, avec
presque le me^me nombre de modules optiques : 1092.
Une comparaison complete des performances des deux geometries serait trop cou^teuse en
terme de temps de calcul. Nous avons fait l'hypothese que les deux detecteurs sont equivalents
en premiere approximation. Si la geometrie a cur dense assure un rejet susant du bruit
de fond, la geometrie uniforme l'assurera aussi, pourvu que l'hypothese precedente soit cor-
recte et que la selection des evenements assure une resolution angulaire similaire pour les deux
detecteurs. La comparaison des deux geometries se fera donc au niveau du signal de neutri-
nos atmospheriques. De plus, les donnees simulees qui ont ete disponibles pour la geometrie
uniforme n'incluaient pas les interactions quasi-elastiques et resonantes des neutrinos. Par
consequence, la statistique disponible pour la geometrie a cur dense a ete limitee aux neutri-
nos interagissant par courant charge.
Nous avons varie les selections decrites dans la section 4.4, pour aboutir a des resolutions
angulaires similaires pour les deux detecteurs. Dans le cas des evenements mono-ligne, il s'avere
que les coupures retenues pour la geometrie a cur dense sont valables aussi pour la geometrie
uniforme. Pour les evenements multi-ligne, les coupures qui changent sont :
 le volume de l'ellipsode des erreurs estimees par la procedure d'ajustement, qui doit e^tre
inferieur a 0,14 ;
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Figure 4.21 : Vue laterale et de haut des geometries envisagees pour le detecteur. A noter
que la \canette" de simulation (rectangle exterieur) a un rayon double par rapport au volume
instrumente (rectangle interieur). A droite, les quatre lignes centrales, qui sont plus denses
dans le cas de la geometrie a cur dense sont soulignees.
 le produit des erreurs estimees sur le zenith, l'azimut et le temps de la trace, qui doit e^tre
inferieur a 100 ;
 la vraisemblance normalisee de la trace ajustee, qui doit e^tre inferieure a 6,3.
Les resolutions angulaires obtenues sont, comme temoigne la gure 4.22, tres similaires a
celles obtenues avec la geometrie a cur dense.
0
1
2
3
4
5
6
7
8
0 20 40 60 80 100
coeur dense
uniforme
Energie du neutrino (GeV)
θ r
ec
-
θ
µ
v
ra
i 
(d
eg
ré
s)
coeur dense
uniforme
E/cos(θ) (GeV)
θµ r
ec
-
θν
 
(d
eg
ré
s)
0
1
2
3
4
5
6
7
8
9
10
0 20 40 60 80 100
µ
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j (la resolution \de reconstruction") est representee en
fonction de l'energie du neutrino pour les deux geometries considerees. Toujours pour les deux
geometries, la resolution globale sur le zenith du neutrino est representee a droite en fonction
de E= cos du neutrino.
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La gure 4.23 presente le rapport, entre les deux geometries, du nombre d'evenements
reconstruits ou acceptes apres les selections, en fonction de l'energie et du zenith du neutrino.
Il est important de noter que les deux detecteurs ont la me^me acceptance angulaire. En fonction
de l'energie et au niveau de la reconstruction, les deux geometries sont equivalentes a 10% pres.
Elles se dierencient pourtant apres les selections de qualite : a 5 GeV, la geometrie uniforme
n'enregistre que 50% de la statistique de la geometrie de reference et, au-dela de 30 GeV, elle
a en moyenne une augmentation de la statistique de 20%.
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Figure 4.23 : Rapport entre le nombre d'evenements reconstruits (haut) ou selectionnes (bas)
avec la geometrie uniforme et avec la geometrie a cur dense, en fonction de l'energie du
neutrino et de son angle zenithal. Seulement des evenements ascendants sont consideres pour
la comparaison : le zenith reconstruit de la trace doit e^tre inferieur a 80

dans le cas des
evenements multi-ligne et a 45

dans le cas des evenements mono-ligne.
Au-dela de 20 GeV, la geometrie uniforme est donc meilleure pour la detection des eve-
nements contenus, mais, globalement, la dierence entre les performances des deux detecteurs
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n'est pas tres importante. La geometrie uniforme a pourtant de nombreuses avantages pour la
construction proprement dite du detecteur [71] et la collaboration ANTARES a decide de la
substituer a la geometrie a cur dense proposee en [70].
Chapitre 5

Etude des oscillations des neutrinos
atmospheriques avec ANTARES
Les neutrinos atmospheriques orent une opportunite unique de sonder les tres petites valeurs
de dierence de masse entre les saveurs qui se melangent, tout en disposant d'un ux \su^r" et
relativement important.
Prenons le cas des neutrinos ascendants (gure 5.1)
0L
12740 km
Figure 5.1 : Longueur d'oscillation
des neutrinos qui traversent la
Terre.
pour lesquels la longueur d'oscillation est de l'ordre du
diametre de la Terre. Leur probabilite de survie, dans
l'hypothese d'oscillation entre deux saveurs, caracterisee
par un angle de melange  et une dierence de masse
carree m
2
est :
P = 1  sin
2
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1; 27m
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
E


ou L

est la longueur d'oscillation et E

l'energie du
neutrino. Pour des neutrinos avec un angle zenithal
inferieur a 80

, les corrections liees a la non-sphericite de
la Terre sont negligeables et L

peut e^tre calcule comme
L
0
cos 

, avec L
0
= 12740 km, le diametre moyen de la
Terre :
P = 1  sin
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avec x = E

(GeV)= cos 

. Particularisons maintenant
cette probabilite de survie pour le cas des parametres
les plus probables de SuperKamiokande, m
2
= 3; 5  10
 3
eV
2
, sin
2
2 = 1. La gure 5.2
montre qu'a basse energie l'eet des oscillations des neutrinos atmospheriques se reduit a une
diminution du ux, a cause du caractere oscillatoire trop rapide. Par contre, une experience
sensible a des valeurs de x superieures a 20 GeV peut enregistrer a la fois un maximum et
un minimum de cette probabilite de survie, et prouver ainsi le caractere oscillatoire. Notons
aussi que tous les detecteurs enregistrent des muons et non des neutrinos et que, a cause de la
dispersion en angle et en energie de ces muons par rapport aux neutrinos parents, le minimum
de la probabilite de survie ne peut pas arriver a une valeur nulle et il est deplace vers des
valeurs plus basses de x (gure 5.2).
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Figure 5.2 : Probabilite de survie de neutrinos ascendants en fonction de x = E= cos, quand
x est donne par les vraies valeurs des neutrinos ou par les valeurs correspondantes des muons
qu'ils engendrent.
Malheureusement, 40 GeV est une energie trop elevee pour les detecteurs actuels de neutri-
nos. Le seuil superieur en energie de SuperKamiokande, MACRO [106] ou IMB [31] ne depasse
pas quelques GeV. Une nouvelle generation de detecteurs de neutrinos atmospheriques [107]
ou des telescopes a neutrinos sont necessaires pour orir cette preuve d'oscillation. Pourtant,
les telescopes a neutrinos ne sont pas optimises pour la detection d'energies aussi basses. Eval-
uer leur potentialite pour l'etude des oscillations des neutrinos atmospheriques est un sujet
non-trivial qui sera etudie dans ce chapitre, pour le detecteur propose par la collaboration
ANTARES.
L'etude des oscillations par la mise en evidence du spectre d'oscillation ne depend pas de
la normalisation du ux des neutrinos incidents. Elle est donc beaucoup moins sensible aux
predictions du ux des neutrinos atmospheriques que les methodes de \comptage", mais elle
depend du spectre en E= cos predit pour ces neutrinos. Pourtant, une dependance indirecte
de la methode a la normalisation subsiste, a cause de l'importance statistique des observations,
qui depend des taux attendus d'evenements qui sont determines par la normalisation du ux.
Pour ces raisons, l'utilisation d'une certaine modelisation du ux des neutrinos atmospheriques
doit e^tre consideree attentivement et les incertitudes sur ce ux evaluees.
La section 5.1 propose donc un tour d'horizon des modeles de ux des neutrinos atmo-
spheriques et tente de justier notre choix qui s'est porte sur le ux calcule par le groupe de
Bartol [109]. Pour des raisons de generalite et d'importance des evaluations du ux des neutri-
nos atmospheriques pour tout le programme de physique de l'experience ANTARES, nous ne
nous sommes pas limites a la modelisation du ux a basse energie, pertinent pour l'etude des
oscillations.
L'impact des incertitudes liees a ce ux sur l'analyse des oscillations sera etudie dans la
section 5.4. D'autres sources d'eets systematiques pour l'etude des oscillations, liees a la
technique de detection, seront discutees dans la me^me section.
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5.1 Les neutrinos atmospheriques
Les neutrinos atmospheriques sont issus des desintegrations des mesons et hadrons produits
par l'interaction du rayonnement cosmique avec l'atmosphere. La principale source de neu-
trinos d'energie en dessous du GeV est la desintegration des muons; au-dela du GeV, les
desintegrations des mesons legers  et K dominent (les neutrinos \conventionnels"), jusqu'a
des energies auxquelles leur probabilite d'interaction avant de se desintegrer soit tellement
grande que le ux commence a e^tre domine par les desintegrations des hadrons contenant des
quarks lourds (les neutrinos \prompts").
La methode de calcul du ux de neutrinos, en principe simple, repose sur des modeles
insusamment contraints par l'experience : un certain ux de protons primaires est suppose
a l'entree dans l'atmosphere; les protons sont propages et interagissent avec les noyaux atmo-
spheriques; leurs interactions hadroniques sont modelisees et les produits d'interaction propages
dans l'atmosphere.
Cette propagation des particules dans l'atmosphere est complexe surtout pour les particules
chargees de basse energie, tres sensibles au champ magnetique terrestre. Heureusement, pour
les energies auxquelles le detecteur ANTARES est sensible (des neutrinos au-dela de 5 GeV,
produits par des primaires avec une energie par nucleon environ dix fois plus grande [109]), le
ux n'est pas sensible aux eets geomagnetiques : il est independant de la latitude du detecteur
et il a une symetrie haut-bas, avec un maximumpres de l'horizontale, qui reete l'augmentation
de la probabilite que les mesons se desintegrent a grand angle zenithal.
Une simplication de la propagation dans l'atmosphere est possible, et est generalement
faite dans la litterature : le rayonnement cosmique est isotrope et, en supposant que les impul-
sions transverses de toutes les particules secondaires peuvent e^tre negligees, la propagation tridi-
mensionnelle peut e^tre remplacee par une propagation lineaire. Des etudes approfondies [108]
ont montre que, pour des energies au-dela de 5 GeV, cette approximation n'aecte pas les
spectres angulaires des neutrinos. Me^me pour les tres basses energies, les eets qui sont intro-
duits n'engendrent pas de biais signicatifs dans l'analyse d'oscillations, parce que la mauvaise
distribution angulaire obtenue est de toute facon encore degradee par l'absence de detection
du recul des noyaux lors de leur interaction avec les neutrinos.
5.1.1 Les neutrinos conventionnels (1 GeV | 10 TeV)
En dehors du ux du groupe de Bartol, le calcul le plus cite dans la litterature est celui de
Honda et al. [110]. Au-dela de 100 GeV, Volkova [111] propose aussi une modelisation du
ux. La gure 5.3 montre une comparaison des dierents modeles. Les principales incertitudes
proviennent du ux des protons primaires et de la modelisation des interactions hadroniques.
L'inuence du ux du rayonnement cosmique a ete etudiee en detail dans [114]. La disper-
sion des mesures de ux est grande et trois parametrisations possibles ont ete considerees (les
courbes en pointilles, tirets et continues de la gure 5.4, en haut). La courbe en continu corre-
spond a la parametrisation utilisee en [110] et celle en tirets a la modelisation du groupe de Bar-
tol. L'inuence du changement de parametrisation sur le ux de neutrinos est importante, mais
elle porte surtout sur sa normalisation (gure 5.4, en bas). De plus, l'experience BESS [112]
vient d'annoncer une mesure tres precise (gure 5.5) en bon accord avec la modelisation du
groupe de Bartol. Honda annonce un nouveau calcul du ux, base sur ces nouvelles donnees
pour le printemps 2000. La principale incertitude reste donc la modelisation des interactions
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Figure 5.3 : Comparaison des ux de neutrinos atmospheriques (
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) calcules par Honda et
al., Volkova et al. et le groupe de Bartol ((
x
 
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)=
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, %). A gauche, la dispersion du
ux de Honda est representee en fonction du cosinus du zenith des neutrinos, pour dierentes
energies. A droite, la dispersion est calculee pour des neutrinos verticaux et horizontaux en
fonction de l'energie (inferieure a 100 GeV pour le calcul de Honda et superieure a 100 GeV
pour celui de Volkova).
hadroniques.
La production des mesons legers est dominee par des processus non-perturbatifs, qui sont
tres dicilement modelisables. Les donnees experimentales manquent aux energies pertinentes,
et les calculs sont bases sur des extrapolations de donnees de basse energie. Notamment, dans
le modele du groupe de Bartol, les pions charges sont produits avec un spectre plus dur et
avec une multiplicite plus grande que dans le modele de Honda. Les dierences entre les
modelisations des interactions hadroniques expliquent une dierence de 20% entre les taux de
neutrinos obtenus par les deux groupes, en utilisant le me^me ux de primaires. Comme dans
le cas du spectre des primaires, les dierences semblent porter sur la normalisation, pluto^t que
sur la forme du spectre.
Nous avons choisi le ux de Bartol comme ux de reference pour les neutrinos convention-
nels.
5.1.2 Les neutrinos prompts ( 10 TeV)
La principale incertitude dans le calcul du ux des neutrinos prompts provient de la section
ecace dierentielle de production du charme. Les calculs theoriques bases sur la QCD per-
turbative sont en bon accord avec les donnees jusqu'a des energies de l'ordre d'une dizaine de
GeV dans le referentiel du centre de masse [115], mais dans le cas du rayonnement cosmique les
energies pertinentes s'etendent bien au-dela de 10
8
GeV pour les protons incidents. En dehors
des valeurs des echelles de factorisation et de renormalisation, la principale piece manquante
dans le calcul perturbatif de la section ecace est le comportement des fonctions de structure
a petit x (la variable d'echelle de Bjorken).
Deux calculs recents des ux des neutrinos prompts, Pasquali et al. (PRS, [115]) et Thun-
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Figure 5.4 : Les donnees experimentales exis-
tantes avant l'ete 1999 permettaient une grande
variation des parametrisations des ux (pour des
references sur les mesures qui apparaissent dans
la gure, voir [114]). Les trois qui sont presentees
conduisent a des variations importantes du ux
(gure en bas).
Figure 5.5 : Les dernieres mesures an-
noncees par la collaboration BESS a ICRC
1999 enlevent la plupart des incertitudes
sur le ux de primaires. La dierence en-
tre les donnees en dessous de 10 GeV est
compatible avec les variations induites par
l'activite solaire.
man et al. (TIG, [116]) aboutissent a des resultats tres dierents (gure 5.6). La fragmentation
est prise en compte pour TIG (en utilisant le modele de fragmentation de LUND, inclus dans
PYTHIA [117]) et conduit a un ux plus eleve pour E

 1 TeV; par contre, les corrections
d'ordre superieur a la section ecace de production du charme sont considerees d'une maniere
trop simpliee et le choix dierent des fonctions de structure (MRSD [119], contrairement
a PRS qui utilise CTEQ3 [118]) expliquent les dierences a haute energie [115]. D'autres
modelisations presentes dans la litterature sont presentees sur la gure 5.7.
Les parametrisations CTEQ des fonctions de structure utilisent les dernieres mesures a
HERA et leur utilisation semble donc plus appropriee. Une attitude conservatrice impose aussi
la surestimation du bruit de fond pluto^t que sa sous-estimation et dans ce cadre le choix de la
modelisation PRS comme ux de reference pour les neutrinos prompts semble raisonnable.
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Figure 5.6 : Modelisations PRS et TIG
du ux de neutrinos prompts, et 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pour les neutrinos conventionnels. Un autre
ux, obtenu en [115], avec un choix di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Figure 5.7 : Modelisation TIG du ux des neu-
trinos prompts (continu) et deux autres cal-
culs : Zas [120] (points-tirets) et Volkova [121]
(tirets).
5.2 Analyse du spectre des muons reconstruits : sensibilite aux
oscillations
Nous analyserons maintenant, en utilisant la modelisation du groupe de Bartol et les perfor-
mances du detecteur telles qu'elles ont ete evaluees dans le chapitre precedent, la sensibilite
de l'experience ANTARES aux oscillations des neutrinos atmospheriques. Tous les evenements
ascendants selectionnes comme bien reconstruits (section 4.4), pour lesquels l'energie peut e^tre
reconstruite avec une bonne resolution seront utilises :
 les evenements multi-ligne avec un zenith inferieur a 80

et avec l'estimateur de point
contenu pour le point de depart de la trace superieur a 20;
 les evenements mono-ligne avec un zenith inferieur a 30

et qui ne touchent ni l'etage le
plus bas ni l'etage le plus haut de la ligne.
La methode d'etude consiste a analyser la distorsion du spectre des neutrinos en fonction
de E= cos. En absence d'oscillations et avec la statistique de 3 ans d'acquisition de donnees,
ANTARES devrait enregistrer un spectre de muons comme celui represente avec des carres
pleins sur la gure 5.8, a gauche, ou E

et 

sont l'energie et le zenith reconstruits du muon.
Les barres d'erreur sont gaussiennes et correspondent a la statistique de l'experience avec
3 ans de prise de donnees. Celle-ci est legerement dierente de la statistique Monte Carlo
disponible pour cette etude, ce qui implique que les uctuations statistiques sur les moyennes
ne correspondent pas parfaitement a l'experience simulee.
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Figure 5.8 : Distribution des evenements selectionnes pour l'analyse d'oscillations en fonction
de E= cos reconstruit du muon, en absence (a gauche) ou en presence (a droite) des oscillations,
avec m
2
= 3; 5 10
 3
, sin
2
2 = 1. Les histogrammes en tirets representent la contribution des
evenements mono-ligne et les histogrammes en continu les evenements multi-ligne. La somme
est representee par des points, avec des erreurs qui correspondent a une statistique de 3 ans
d'acquisition de donnees.
En supposant que les neutrinos atmospheriques oscillent avec les parametres m
2
= 3; 5 
10
 3
eV
2
, sin
2
2 = 1 (les valeurs les plus probables de SuperKamiokande), le me^me spec-
tre montrera une suppression a petit E= cos, comme dans la gure 5.8, droite, ou chaque
evenement neutrino a ete pondere avec la probabilite de survie donnee par l'equation 5.1. A
partir de cette deformation du spectre des muons reconstruits, il est possible d'estimer la sen-
sibilite de l'analyse au phenomene d'oscillation; c'est-a-dire d'estimer les contours d'exclusion
qu'ANTARES pourrait produire en absence d'oscillations et, dans le cas contraire, la region
de l'espace des parametres d'oscillations ou ceux-ci pourraient e^tre mesures avec une certaine
resolution.
Notons sur les deux histogrammes la presence des deux topologies d'evenements, mono-ligne
et multi-ligne, avec une region de recouvrement au niveau des queues des distributions. Ainsi,
me^me en absence d'oscillation, le detecteur enregistre une baisse d'acceptance dans la region
de recouvrement. Cependant, le probleme n'est pas majeur, d'abord parce que l'acceptance
du detecteur pour les deux topologies peut e^tre etalonnee separement et, deuxiemement, parce
que l'acceptance pour les evenements mono-ligne depend de l'angle zenithal maximal qui est
accepte. Pour cette analyse il a ete xe a 30

, mais il peut e^tre varie et ore un moyen
simple de verier la stabilite de l'analyse. En ce qui concerne l'etalonnage pour les deux
categories, les muons atmospheriques (generalement de basse energie au niveau du detecteur)
permettent l'etalonnage pour les evenements mono-ligne, tandis que les neutrinos horizontaux,
qui n'oscillent pas, peuvent e^tre utilises pour les evenements multi-ligne.
Nous ne disposons evidemment pas de vraies donnees et, pour cela, nous utilisons des sim-
ulations qui sont etiquetees, certaines comme \donnees" de l'experience simulee, et d'autres
comme \donnees Monte Carlo" de la me^me experience. Les \donnees" ont une statistique
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necessairement limitee, contrairement aux \donnees Monte Carlo", qui benecient d'une tres
grande statistique. Dans ce dernier cas, les seules erreurs qui subsistent sont les erreurs
systematiques induites par la mauvaise connaissance du ux des neutrinos atmospheriques
ou par le mauvais etalonnage du detecteur.
L'estimation des contours | d'exclusion et de mesure | necessite une approche typique-
ment bayesienne. Pour le premier, on suppose que l'experience ne mettra pas en
evidence des oscillations. Les \donnees" sont donc le lot qui n'oscille pas. Pour le deuxieme,
on suppose que l'experience mettra en evidence des distorsions du spectre, et le
lot des \donnees" correspond a l'histogramme de droite de la gure 5.8. Neanmoins, dans les
deux cas, il faut comparer les deux histogrammes de la gure 5.8. Dans le premier cas, tous les
jeux de parametres (m
2
; sin
2
2) pour lesquels les deux histogrammes seraient compatibles
a moins de 10% peuvent e^tre exclus avec un degre de conance de 90%, ou, dans le second
cas, se retrouveront dans la region ou l'experience est sensible aux oscillations. Le probleme,
pour un traitement statistique rigoureux, est que les deux lots | qui oscille, ou qui n'oscille
pas | ne sont pas interchangeables : le spectre est deforme a cause des oscillations, et les
erreurs estimees pour l'experience ne sont pas identiques dans les deux cas. Nous estimons,
pourtant, que la dierence entre les deux regions | exclue et de sensibilite a 90% | est petite
par rapport aux changements induits par des eets systematiques, encore mal etudies. Par la
suite, nous ferons donc reference seulement aux contours de sensibilite aux oscillations et
aux contours de mesure des parametres d'oscillations.
La methode proprement dite d'estimation des contours de sensibilite qui a ete choisie par
la collaboration est la suivante : l'espace des parametres (m
2
; sin
2
2) est echantillonne et
pour chaque point une serie d'experiences avec les caracteristiques d'ANTARES est engendree.
Chaque \experience" dispose d'un lot de \donnees" et d'un lot de \donnees Monte Carlo",
commun a toutes les experiences. Pour les engendrer, les neutrinos et les muons sont tires en
accord avec l'acceptance angulaire et en energie du detecteur (gure 4.15). La generation des
resolutions est relativement compliquee, a cause des dependances multiples : par exemple, la
resolution en energie depend de la vraie energie du muon, ainsi que de son angle.
Pour chaque \experience", l'algorithme retrouve le \spectre d'oscillation", qui n'est rien
d'autre que le rapport entre les \donnees" et la distribution attendue des \donnees Monte
Carlo". Un exemple typique de \spectre d'oscillation" est presente dans la gure 5.9. Un test de

2
est fait par la suite pour verier la compatibilite du spectre d'oscillation avec un spectre plat,
d'une valeur egale a sa moyenne. Si la probabilite que les deux soient compatibles est inferieure a
10%, \l'experience" est sensible aux oscillations avec le jeu choisi des parametres a plus de 90%.
Les uctuations statistiques font que les probabilites trouvees par les dierentes experiences ne
sont pas les me^mes. La convention utilisee choisit pour le contour de sensibilite d'ANTARES
la region ou 80% des \experiences" simulees seraient sensibles aux oscillations. Notons que,
en dehors d'un traitement statistique rigoureux des erreurs, cette approche permet aussi de
minimiser l'impact sur les resultats de l'hypothese de depart (l'existence des oscillations) [122].
La gure 5.10 montre la region des parametres d'oscillation ou ANTARES pourrait exclure
les oscillations avec un degre de conance superieur a 90%. Elle couvre completement la region
permise a 90% de degre de conance par SuperKamiokande.
La methode utilisee pour evaluer la sensibilite aux oscillations est totalement independante
de la normalisation du ux : la deformation du spectre est evaluee par rapport a un niveau
moyen et non par rapport a l'unite. Ceci se traduit par un manque de sensibilite de la methode
a grand m
2
.
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Figure 5.9 : Spectre d'oscillation pour une \experience" typique avec 3 ans d'acquisition de
donnees et en supposant des oscillations avec sin
2
2 = 1 et m
2
= 3; 5  10
 3
eV
2
. La ligne
horizontale est le niveau moyen utilise pour tester la sensibilite aux oscillations et la ligne en
tirets < P > (equation 5.3) utilise pour obtenir les parametres d'oscillations. La ligne continue
est un autre exemple possible pour < P > (equation 5.2).
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Figure 5.10 : Dans la region des parametres a droite de la ligne continue, l'experience
ANTARES pourrait exclure les oscillations avec un degre de conance de plus de 90%, avec
la statistique de 3 ans de prise de donnees. La region permise de SuperKamiokande avec un
degre de conance de 90% se trouve a droite des tirets.
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Detaillons maintenant la methode de mesure des parametres d'oscillation, qui utilise les
me^mes \experiences" engendrees pour tester la sensibilite aux oscillations. Les spectres d'oscillations
sont ajustes avec la probabilite de survie des neutrinos (equation 5.1), moyennee sur la distri-
bution de L=E :
< P >= 1  sin
2
2 < sin
2

1; 27m
2
L

E


>
Soit x = 1; 27L=E. Si x a une distribution gaussienne, avec un ecart type 
x
autour de la
moyenne x
m
, < P > peut e^tre calculee analytiquement [16] :
< P >= 1  sin
2
2

1
2
 

1
2
  sin
2
y

e
 2
 

x
x
m

2
y
2

; (5.2)
avec y = x
m
m
2
. Une expression analogue peut e^tre obtenue si x=x = f ' constante :
< P >= 1  sin
2
2

1
2
 

1
2
  sin
2
y

e
 2(fy)
2

; (5.3)
avec, cette fois-ci y = (x
m
m
2
)=
p
1 + f
2
.
Malheureusement, aucune des deux hypotheses precedentes ne s'applique entierement pour
la resolution du detecteur ANTARES (gure 4.20). A basse energie, la premiere est une bonne
approximation, mais, au-dela de 40 GeV, nous entrons dans le regime de x=x constant.
Dans l'analyse, les \parametres libres" 
x
ou f sont obtenus a partir d'un ajustement sur
un lot de donnees simulees pour chaque jeu des parametres d'oscillation. Par la suite, pour
chaque \experience", le spectre d'oscillation est ajuste avec m
2
et sin
2
2 comme parametres
libres. Les deux approximations pour < P > sont visibles pour un certain jeu de m
2
et
sin
2
2 sur la gure 5.9. La deuxieme hypothese ore un meilleur ajustement pour une region
plus grande dans l'espace des parametres d'oscillation et nous l'avons choisie pour l'analyse
presente. Notons cependant qu'une amelioration importante pourrait e^tre obtenue en utilisant
une combinaison des deux modeles.
Une bonne correlation existe entre les vrais parametres et ceux calcules pour une region
large dans l'espace des parametres (gure 5.11). Le biais pour m
2
, determine par le fait
que seulement l'energie du muon est mesuree, est corrige en utilisant des donnees simulees.
Sur la gure 5.12 est representee la region des parametres d'oscillation ou ANTARES pourrait
mesurer sin
2
2 et m
2
avec une precision meilleure que 33%. La convention utilisee pour
l'estimation du contour de sensibilite | au moins 80% des experiences simulees retrouvent les
parametres avec la precision souhaitee | est gardee.
Notons que cette region de mesure couvre aussi la region permise a 90% de degre de conance
par SuperKamiokande.
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Figure 5.11 : Gauche : valeur fournie par la technique d'ajustement pour m
2
comparee a
la vraie valeur de m
2
, pour sin
2
2 = 1 (vrai). Droite : valeur fournie par la technique
d'ajustement pour sin
2
2 comparee a sa vraie valeur, pour m
2
= 3; 5  10
 3
eV
2
(vrai).
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Figure 5.12 : Dans la region a droite de la ligne continue, ANTARES pourrait mesurer les
parametres d'oscillation avec une precision meilleure que 33%, avec la statistique de 3 ans de
prise de donnees. La region permise de SuperKamiokande avec un degre de conance de 90%
se trouve a droite des tirets.
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5.3 Performances d'une geometrie uniforme du detecteur
Dans le chapitre 4.9, nous nous sommes interesses aux performances de basse energie d'une
geometrie uniforme du detecteur. En ce qui concerne les performances pour l'analyse des os-
cillations, elles sont le resultat d'une interdependance complexe entre la statistique disponible
et les resolutions en angle et en energie. La gure 5.13 montre la region qui pourrait e^tre
exclue par un detecteur avec cette geometrie uniforme avec un degre de conance de 90%.
Notons que, pour comparer les deux geometries, nous avons utilise seulement des evenements
neutrinos qui interagissent par courant charge, ce qui explique la dierence entre la gure 5.13
et la gure 5.10 au niveau de la geometrie a cur dense.
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Figure 5.13 : Dans la region des parametres a droite de la ligne en tirets, un detecteur avec une
geometrie uniforme, telle qu'elle est decrite dans la section 4.9, pourrait exclure les oscillations
avec la statistique de 3 ans de prise de donnees. La ligne continue delimite la region corre-
spondante pour la geometrie a cur dense. La region probable a 90% de degre de conance de
SuperKamiokande se trouve a droite de la ligne en pointille.
La region qui pourrait e^tre exclue avec un degre de conance de 90% avec la geometrie a
cur dense est plus etendue dans la zone des m
2
petits que celle qui pourrait e^tre exclue avec
la geometrie uniforme. La dierence entre les deux detecteurs est pourtant faible par rapport
aux changements induits par des variations de la selection des evenements pour l'analyse et les
eets systematiques [123].
5.4 Eets systematiques
Les eets systematiques les plus directs qui aectent notre analyse ont leur source dans la con-
naissance encore incomplete du detecteur et du milieu environnant. Ils portent sur l'estimation
des parametres du detecteur et ils sont donc communs pour tous les canaux de physique.
Dans l'etat actuel, nous n'avons pas pu estimer d'une maniere precise les erreurs systema-
tiques. Nous discuterons seulement les variations estimees des principaux resultats, dues aux
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variations des parametres sensibles.
Pour l'etude des oscillations des neutrinos atmospheriques, une source supplementaire
d'incertitude est liee a la modelisation de leur ux. Plus precisement, l'analyse que nous
avons presentee est tres sensible a la forme du spectre en E=L predit pour ces neutrinos. Nous
verrons, dans la section 5.4.5, comment l'incertitude sur ce spectre pourrait changer les courbes
de sensibilite de l'experience ANTARES aux oscillations.
5.4.1 Transparence de l'eau
La transparence de l'eau est probablement le parametre le plus sensible et encore le plus
mal connu, malgre des eorts soutenus de la collaboration ANTARES. Actuellement, nous
disposons de trois mesures au pic de sensibilite d'ANTARES, qui est de 466 nm (section 3.2.3).
Les dierences entre les longueurs eectives d'attenuation trouvees par les trois mesures (40 m,
52 m et 60 m) pourraient indiquer une variation saisonniere de la qualite de l'eau.
Cette longueur eective d'attenuation est le parametre qui inuence le plus les performances
du detecteur. La diusion ne devrait pas aecter directement la qualite de la reconstruction,
parce que les queues de la distribution du temps d'arrivee des photons diuses a grand an-
gle sont de l'ordre de grandeur des photons emis par les particules secondaires (gures 3.23
et 3.18). Moins de 10% des photons sont diuses et arrivent avec un retard de plus de 20 ns
sur 44 m. L'elargissement du pic des photons directs a cause de la diusion a petit angle est
aussi negligeable (gure 5.14), par rapport a l'elargissement du^ aux erreurs de positionnement
(section 5.4.4).
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Figure 5.14 : Temps d'arrivee des photons engendres par des multi-muons simules sans prendre
en compte la diusion dans l'eau ou avec un modele de diusion suggere par les mesures
ANTARES. La resolution temporelle des phototubes simules pour ces multi-muons est moins
bonne que pour ceux utilises pour l'analyse d'oscillation, mais elle est meilleure que la resolution
temporelle globale de l'appareillage.
Le seul aspect que nous estimons e^tre directement sensible a la diusion est le rejet des
muons et multi-muons atmospheriques descendants. Les photons directs provenant de ces
muons sont mal \vus" par le detecteur, contrairement aux photons diuses a grand angle. Si
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la diusion a grand angle est importante, le poids statistique des photons retardes par rapport
aux photons directs risque d'e^tre tres dierent en comparaison avec les muons ascendants. Une
etude est en cours pour verier l'impact de la diusion sur les multi-muons atmospheriques.
En ce qui concerne la longueur d'attenuation eective, avec une valeur de 55 m dans les
simulations, nous sommes confortablement au milieu de l'intervalle mesure. S'il y a des varia-
tions saisonnieres, les eets sur les ecacites de detection devraient se moyenner et le volume
eectif du detecteur correspondra, en premiere approximation, a la moyenne de la longueur
d'attenuation eective. Par contre, si les deux dernieres mesures ne correspondent pas a la
realite et la longueur eective d'attenuation est de 40 m a 466 nm, le volume eectif du
detecteur serait tres fortement diminue. La perte d'ecacite pour des muons non-contenus de
100 GeV, quand la longueur d'attenuation simulee est de 40 m, par rapport a une longueur
d'attenuation de 55 m, a ete estimee a 50% [98].
5.4.2 Taux de bruit optique
Le taux de bruit optique continu utilise dans nos simulations est de 40 kHz. Nous etudierons
dans cette section l'eet d'une augmentation du taux du bruit a 60 kHz sur les performances
du detecteur. Un exercice utile pour estimer la stabilite de la methode est de simuler aussi des
evenements sans aucun bruit de fond optique.
An de comparer les resultats des simulations faites dans des conditions de taux de bruit de
fond dierents, nous avons fait la supposition que la quantite qui joue le ro^le le plus important
dans la reconstruction est l'information disponible pour le signal par rapport au bruit de fond.
Les ltres discutes dans la section 4.3 ont donc ete legerement \durcis", pour les simulations
avec un taux de 60 kHz, pour garder constant le rapport entre le nombre de coups de signal et le
nombre de coups de bruit de fond utilise dans l'algorithme de reconstruction. Seuls les signaux
avec un residu temporel t, calcule par rapport au resultat du pre-ajustement (respectivement
de la premiere reconstruction de la trace), qui verie  100 ns  t  80 ns (respectivement
 10 ns  t  30 ns) ont ete utilises.
Contrairement aux ltres qui ont ete durcis pour les simulations a un taux de 60 kHz de
bruit continu, la selection des evenements bien reconstruits a ete la me^me pour les trois cas
consideres.
Les resultats que nous avons obtenus sont schematises dans les gures 5.15 et 5.16. La
gure 5.15 montre la resolution angulaire obtenue pour les trois taux consideres de bruit de
fond, en fonction de E= cos du neutrino. Les resolutions sont similaires dans les trois cas. Une
selection specique, plus dure, pourrait garantir une resolution angulaire, a 60 kHz de bruit
continu, identique a celle obtenue pour 40 kHz de bruit continu. Le prix a payer etant, bien
su^r, une diminution du nombre d'evenements attendu.
Le changement de volume eectif du detecteur a 0 ou 60 kHz de bruit optique est visible
dans la gure 5.16, toujours en fonction de E= cos des neutrinos. L'augmentation de 40 a
60 kHz de bruit n'entraine pas de modications importantes dans le taux attendu d'evenements
et, plus important encore, n'entraine pas non plus de deformations de l'acceptance du detecteur
en fonction de E= cos.
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Figure 5.15 : Resolution angulaire sur le zenith du neutrino obtenue en simulant 0, 40 et 60
kHz de bruit de fond optique, en fonction de l'energie des neutrinos.
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Figure 5.16 : Rapport des volumes eectifs de detection obtenus en simulant un taux de 0 ou
60 kHz et un taux de 40 kHz, en fonction de E= cos des neutrinos. A gauche : volume eectif
de reconstruction, a droite : volume eectif de selection.
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5.4.3 Modules optiques
La simulation des modules optiques repose sur l'equation 3.1 (section 3.3.2). La quantite
d'information disponible dans le detecteur est determinee par la fonction de reponse du module
optique (gure 3.6). Sa qualite depend d'autres caracteristiques du tube, principalement de sa
resolution temporelle.
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Figure 5.17 : Reponse angulaire
du module optique : le nombre de
photoelectrons vus par un module
optique situe a 1 m d'une trace
muonique est represente en fonction
de l'angle d'incidence des photons
sur le module optique.
reponse des modules optiques (section 3.1.1) indiquaient
une reponse angulaire plus large des tubes par rapport
aux mesures actuelles, mais avec une reponse plus faible
aux photons d'incidence normale sur le module optique
(gure 5.17). Les deux facteurs | ouverture et nor-
malisation | jouent dans des directions contraires sur
l'ecacite de detection. Une grande ouverture assure
un large volume de sensibilite pour les photomultiplica-
teurs, en me^me temps qu'une normalisation plus faible
reduit la profondeur du champ visible.
Nous avons etudie l'eet du changement de la fonction
de reponse sur des evenements contenus mono-ligne [102].
Globalement, une fonction de reponse comme la premiere
mesure ANTARES permettrait un gain de 30% sur le
nombre d'evenements ascendants.
La forte dependance de ce parametre souleve un pro-
bleme d'optimisation de la geometrie du detecteur. L'ac-
tuelle conguration (3 PMT/etage, orientes vers le bas,
a 45

par rapport a la verticale) ne couvre pas complete-
ment l'hemisphere inferieur. Par exemple, une diminu-
tion de sensibilite est presente a 0

. Du point de vue du
signal d'oscillation et d'autres canaux de physique car-
acterises par la detection des muons verticaux, comme par exemple la recherche des neutralinos
pieges au centre de la Terre, l'optimisation du detecteur imposerait des photomultiplicateurs
plus proches de la verticale. Ceci reduirait pourtant d'une maniere signicative la sensibilite
du detecteur a des evenements horizontaux, particulierement interessants pour l'astrophysique.
Une possibilite de resoudre l'apparente incompatibilite et de garder en me^me temps le nombre
de photomultiplicateurs sur la ligne constant, serait d'utiliser des photomultiplicateurs avec une
aire geometrique plus grande, ce qui induirait ainsi une acceptance angulaire plus uniforme du
detecteur.
5.4.4 Positionnement et etalonnage temporel du detecteur
Dans la section 3.3.2 nous avons discute la simulation du detecteur et nous avons vu que la
resolution temporelle pour un signal a n photoelectrons est donnee par la somme quadratique
des resolutions temporelles du photomultiplicateur et d'etalonnage :
 =
s


TTS
p
n

2
+ (
etal
)
2
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Pour les photomultiplicateurs Hamamatsu R7081-20 de 10
00
consideres dans ces simulations,

TTS
est de 1,26 ns. En [71], la resolution d'etalonnage a ete estimee a 0,9 ns.
Nos simulations ont suppose que toute erreur temporelle autre que celle provenant du
photomultiplicateur est nulle et nous avons abouti a une resolution angulaire de reconstruction
pour les muons de 0,6

(l'angle median). Une etude menee pour des evenements de haute
energie [124] a montre que la resolution angulaire augmente lineairement avec la resolution
temporelle globale de l'appareillage. En supposant que l'etude est extrapolable aux evenements
contenus de basse energie, nous pouvons estimer, pour une erreur d'etalonnage de 0,9 ns, une
resolution angulaire de :
0; 6


q
(
TTS
)
2
+ (
etal
)
2
=
q
(
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)
2
' 0; 7

Nous avons fait, dans l'estimation precedente, l'hypothese que la qualite de la reconstruction
est determinee principalement par les signaux a 1 photoelectron.
La prise en compte des erreurs d'etalonnage ne devrait donc pas apporter des modications
majeures aux performances obtenues.
5.4.5 Spectre des neutrinos atmospheriques
Tous les eets systematiques que nous avons discutes jusqu'ici portent pluto^t sur le volume
eectif du detecteur. L'analyse des oscillations repose sur l'etude de la forme du spectre des
muons detectes et, en dehors d'une perte de statistique, elle ne devrait pas e^tre beaucoup
aectee. Par contre, une mauvaise modelisation theorique de la forme du spectre pourrait
avoir des consequences importantes.
L'evaluation de l'incertitude theorique sur le spectre des neutrinos atmospheriques n'est
pas facile. Le moyen le plus direct que nous ayons trouve a ete de quantier les changements
induits par l'utilisation des dierentes modelisations du ux dans les spectres en E= cos. La
gure 5.18 montre que ces changements ne depassent pas 10%. De plus, une bonne partie des
dierences provient de la modelisation du ux des primaires, or son incertitude a ete fortement
reduite, apres les dernieres mesures de BESS.
Par consequence, la consideration d'une incertitude systematique de 10% sur l'ensemble
du spectre devrait permettre la prise en compte non seulement de l'eet systematique lie a
la modelisation du ux, mais aussi d'une eventuelle mauvaise connaissance de l'acceptance du
detecteur.
Le changement induit sur la region d'exclusion par la consideration de cette incertitude de
10% sur la forme du spectre est important (voir la gure 5.19). Me^me dans ces conditions, une
bonne partie de la region permise a 90% de degre de conance par SuperKamiokande, pourrait
e^tre exclue en absence de signal d'oscillation. Notons aussi qu'une eventuelle prise en compte
de la normalisation du spectre pourrait conduire a un recouvrement complet de la region de
SuperKamiokande.
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Figure 5.18 : Changements dans le spectre en E= cos induits par l'utilisation de la modelisation
proposee par Honda et al. pour le ux des neutrinos atmospheriques, a la place de la
modelisation du groupe de Bartol. Les dierences ne depassent pas les 10%.
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Figure 5.19 : Region qu'ANTARES pourrait exclure avec la statistique de 3 ans de prise de
donnees sans considerer un eet systematique sur la forme du spectre (continu) et en con-
siderant une incertitude globale de 10% (tirets). La region permise par SuperKamiokande a
90% de degre de conance est representee en rouge.
Conclusions
\ ... le poeme n'est point fait de ces lettres que je plante
comme des clous, mais du blanc qui reste sur le papier."
P. Claudel, \Cinq Grandes Odes"
En avril 1999, une proposition d'experience visant la construction d'un telescope sous-marin
a neutrinos avec une surface eective de 0,1 km
2
a ete soumise par la collaboration ANTARES.
Le detecteur propose est le resultat d'une optimisation essentiellement orientee vers la
detection des neutrinos de tres haute energie. Neanmoins, le travail expose dans cette these a
montre qu'il est aussi performant pour la detection des evenements neutrinos contenus (avec
des energies comprises entre une dizaine de GeV et 300 GeV) :
 la resolution sur le zenith des neutrinos est d'environ 5

pour des neutrinos de 20 GeV
et descend a environ 3

pour des energies superieures a 40 GeV;
 le volume eectif du detecteur est de 8  10
5
m
3
a 20 GeV et cro^t jusqu'a 2; 5  10
6
m
3
a
160 GeV, pour rester ensuite constant;
 quand le point d'interaction du neutrino est contenu dans le volume actif du detecteur,
l'energie du muon est reconstruite par la mesure de son parcours. Une resolution relative
meilleure que 30% est obtenue pour des muons avec une energie superieure a 20 GeV.
Ces performances rendent le futur detecteur ANTARES particulierement adapte a l'etude
des oscillations des neutrinos atmospheriques. Avec environ 1430 evenements/an d'une energie
inferieure a 100 GeV attendus en absence d'oscillations, ANTARES devrait e^tre sensible a toute
deformation du spectre due aux oscillations avec les parametres suggeres par SuperKamiokande
a 90% de degre de conance.
En eet, l'analyse des oscillations a montre qu'avec la statistique de 3 ans d'acquisition
de donnees et en l'absence de signal d'oscillation, ANTARES pourrait exclure entierement la
region probable de SuperKamiokande.
Avec une acceptance couvrant un large intervalle en energie et en angle, ANTARES peut
prouver le caractere oscillatoire en mettant en evidence a la fois un minimum et un maximum
d'oscillation. Par consequence, une mesure relativement precise des parametres d'oscillation
est aussi possible pour une vaste region des parametres d'oscillation.
L'etude presentee dans ce travail est pourtant preliminaire et necessite encore des amelio-
rations au niveau des performances de l'analyse pour le signal d'oscillation, ainsi qu'en ce qui
concerne les estimations des bruits de fond potentiels.
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La methode d'etude des oscillations repose sur l'analyse du spectre en E=L des neutrinos
atmospheriques et est independante de la normalisation globale de ce ux. Ainsi, elle n'est
pas aectee par des eets systematiques lies a cette normalisation. Elle est cependant sensible
a toute deformation eventuelle du spectre causee par des eets systematiques produits par la
modelisation du ux ou une mauvaise connaissance du detecteur.
Nous avons montre que, me^me en considerant une incertitude systematique sur la forme
du spectre de 10%, le domaine des parametres exclu par ANTARES couvre encore la plu-
part de la region probable de SuperKamiokande. Notons aussi que les eets systematiques de
l'experience seront radicalement dierents des systematiques de SuperKamiokande, en raison
du regime d'energie beaucoup plus eleve.
Ce travail a montre qu'un telescope a neutrinos peut e^tre un detecteur polyvalent. Il est
sensible aux energies allant d'une dizaine de GeV au-dela du PeV. Les potentiels de physique
sont ainsi tres importants, de la physique des neutrinos a l'astrophysique, en passant par la
recherche indirecte de matiere noire.
Annexe A
Les photomultiplicateurs
Un photomultiplicateur est un tube electronique qui convertit la lumiere en un signal electrique
par eet photoelectrique; pour que le signal electrique soit exploitable, il est amplie par
emission d'electrons secondaires.
La structure de principe d'un photomultiplicateur est presentee dans la gure A.1. Les
principales composantes sont:
 une photocathode, qui eectue la conversion du ux des photons incidents en ux d'electrons;
 une optique d'entree destinee a concentrer tous les electrons issus de la photocathode sur
la premiere electrode du multiplicateur;
 un multiplicateur d'electrons consistant en une succession d'electrodes (dynodes);
 une anode chargee de recueillir le ux d'electrons issu de la derniere dynode du multipli-
cateur et sur laquelle est preleve le signal de sortie.
de la lumière
Photocathode
Dynodes Anode
Première dynode
Electrode de focalisation
Direction 
Figure A.1 : Schema de principe d'un photomultiplicateur.
Les electrons emis en dierents points de la photocathode sont acceleres par un champ
electrique, puis concentres sur une portion d'aire reduite de la premiere dynode. Les electrons
issus de la premiere dynode sont acceleres et diriges sur la deuxieme dynode et ainsi de suite.
Si le gain de la dynode i est g
i
, le nombre d'electrons recueillis par l'anode est
n
a
= n
k
N
Y
i=1
g
i
;
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ou N est le nombre de dynodes du phototube et n
k
le nombre d'electrons primaires (emis par
la photocathode).
Il est a souligner que le gain g
i
de chaque etage du multiplicateur n'est determine qu'en
valeur moyenne. Une deuxieme variable aleatoire caracterisant le multiplicateur est le temps
de transit des electrons entre la premiere dynode et l'anode.
Caracteristiques des photomultiplicateurs
Ecacite quantique | ()
Elle est denie par le rapport entre le nombre moyen d'electrons emis par la cathode et le
nombre moyen de photons recus (rayonnement incident monochromatique).
Ecacite de collection de l'optique d'entree | 
C'est le rapport entre le nombre moyen d'electrons atteignant la premiere dynode du multipli-
cateur et le nombre moyen d'electrons quittant la photocathode.
En dehors de la tension appliquee entre la photocathode et la premiere dynode, elle varie peu
avec la longueur d'onde de la radiation incidente (reliee aux vitesses initiales des photoelectrons)
et depend surtout du point d'emission des electrons sur la photocathode.
Le gain du photomultiplicateur | G
C'est le rapport entre le courant anodique I
a
et le courant photoelectrique I
k
:
G =
I
a
I
k
= 
N
Y
i=1
g
i
C'est une fonction qui cro^t rapidement avec la tension de fonctionnement du photomultiplica-
teur (g
i
 (U)
0;7
).
Temps de montee | t
r
Par convention, t
r
est le temps requis pour que l'impulsion anodique augmente de 10% a 90%
de sa valeur maximale lorsque le tube est eclaire par une impulsion lumineuse tres breve.
Temps de transit | t
t
C'est le temps entre l'instant d'illumination du phototube par une impulsion lumineuse tres
breve et l'instant d'apparition a l'anode du tube de l'impulsion de courant correspondante.
Cet intervalle de temps uctue d'une impulsion a l'autre et cela d'autant plus que le nombre
d'electrons quittant la photocathode est petit. On denit, en consequence, un temps de transit
moyen t
t
, evalue sur un grand nombre d'impulsions lumineuses.
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Dispersion de temps de transit | TTS
Le temps de transit varie d'un evenement a l'autre en fonction du point d'emission du pho-
toelectron sur la photocathode. La dispersion est pratiquement proportionnelle a 1=
p
n
k
et
depend aussi de la tension de travail et de la longueur d'onde.
Pour caracteriser un phototube, cette dispersion est donnee pour des conditions de fonc-
tionnement en electron-unique et pour toute la surface de photocathode eclairee. Dans ces
conditions, la dispersion est maximale.
On considere que la densite de probabilite d'arrivee des electrons a l'anode est representee
par une gaussienne d'ecart-type :
R(t) =
1
p
2
exp 
(t   t
t
)
2
2
2
Courant d'obscurite
C'est le courant enregistre a l'anode, en absence de tout rayonnement.
Resolution en energie
La proportionnalite de la quantite de lumiere avec la charge totale fournie a l'anode (q
a
)
est veriee seulement en moyenne, a cause principalement des uctuations de gain du tube.
Les uctuations de charge fournie a quantite de lumiere constante sont caracterisees par une
distribution de probabilite a mi-hauteur q
a
.
La resolution en energie est denie par le rapport
R
e
=
q
a
q
a
'
1
p
#pe
;
ou q
a
est la quantite moyenne de charge recue a l'anode. Elle est inversement proportionnelle
a la quantite de lumiere sur le photomultiplicateur.
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Caracterisation des performances a basse energie du futur telescope sous-marin
a neutrinos ANTARES et leur application a l'etude des oscillations
des neutrinos atmospheriques
Resume :
Les potentiels de decouverte des telescopes a neutrinos sont tres importants en astro-
physique, physique des neutrinos ainsi que dans la recherche de matiere noire. Une proposition
d'experience pour la construction d'un tel telescope sous-marin a ete soumise en avril 1999 par la
collaboration ANTARES. Les performances a basse energie (d'une dizaine de GeV a 300 GeV)
du detecteur envisage sont caracterisees. La resolution sur le zenith des neutrinos est d'environ
5

pour des neutrinos avec une energie de 20 GeV et descend a 3

pour des energies entre 40
et 300 GeV. Le volume eectif du detecteur varie entre 8  10
5
m
3
a 20 GeV et 2; 5  10
6
m
3
entre 160 et 300 GeV. Une resolution en energie meilleure que 30% est obtenue pour des muons
avec une energie superieure a 20 GeV, engendres par des neutrinos interagissant dans le volume
du detecteur. De telles performances rendent le futur detecteur ANTARES particulierement
adapte pour l'etude des oscillations des neutrinos atmospheriques. Avec la statistique de 3
ans d'acquisition de donnees, ANTARES peut mesurer les parametres d'oscillation avec une
precision meilleure que 33% (meilleure que la precision possible pour SuperKamiokande) pour
une vaste region des parametres d'oscillation.
Mots-cles : ANTARES, neutrino, telescope, oscillations, muons, astrophysique, matiere noire
The low energy performance of the future neutrino telescope ANTARES
and its application to the study of atmospheric neutrino oscillations
Abstract :
The neutrino telescopes have important discovery potentials in astrophysics, neutrino physics
and dark matter searches. A proposal for the construction of such a telescope in the Mediter-
ranean Sea was made in April 1999 by the ANTARES collaboration. The low energy perfor-
mance (tens of GeV - 300 GeV) of the proposed detector is characterised. The resolution on
the neutrino zenith angle is about 5

for 20 GeV neutrinos and improves to 3

between 160 and
300 GeV. The detector eective volume varies between 8  10
5
m
3
at 20 GeV and 2:5  10
6
m
3
between 160 and 300 GeV. An energy resolution better than 30% is obtained for muons with
energies higher than 20 GeV, for neutrinos interacting in the detector volume. The detector is
therefore well suited for the study of atmospheric neutrino oscillations. With 3 years of data
taking, ANTARES can measure the oscillation parameters with a precision better than 33%
(better than the SuperKamiokande precision) for a large region of the parameter space.
Keywords: ANTARES, neutrino, telescope, oscillations, muons, astrophysics, dark matter
